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Introduction
Nous vivons actuellement une pe´riode charnie`re du de´veloppement de la physique : les
observations expe´rimentales et les de´veloppements the´oriques en physique des particules et en
cosmologie, permettent a` ces deux domaines de se contraindre mutuellement.
La construction de la physique des particules semble s’eˆtre faite dans une forme de
continuite´, en seulement quelques dizaines d’anne´es, depuis la fin du XIXe`me sie`cle avec la
de´couverte de l’e´lectron par Thomson en 1897, jusqu’a` l’e´tablissement du “mode`le standard”
de Weinberg [147], Salam [122] et Glashow [36] a` la fin des anne´es 1960
La cosmologie a suivi une voie quelque peu diffe´rente. Sujet de recherche davantage philo-
sophique que scientifique pendant des sie`cles, elle est peu a` peu devenue une science avec, en
particulier, le renversement de point de vue amene´ par Copernic, Galile´e, Kepler et Newton, qui
ouvrent la voie a` une description physique, et non plus me´taphysique, de l’Univers. Un peu moins
de deux cents ans plus tard, Einstein introduit le concept d’Espace–temps, qui re´volutionne une
nouvelle fois la conception de l’Univers.
C’est alors que survient un fait expe´rimental de´terminant : en 1929, Hubble observe que les
Galaxies s’e´loignent les unes des autres, a` une vitesse proportionnelle a` leur distance [59]. Les
travaux ante´rieurs de Friedmann et Lemaˆıtre sur des solutions non statiques des e´quations de
la Relativite´ Ge´ne´rale trouvent une assise observationnelle. Lemaˆıtre proposait de´ja` en 1920
que celui–ci se trouvait initialement dans l’e´tat d’un “atome primordial”... Doit–on y voir
un premier pas vers une unification de la cosmologie et de la physique des particules ? Je le pense.
Le lien entre ces deux domaines de la physique devient e´vident lorsqu’en 1948, Gamow,
Alpher et Herman s’appuient sur leur maˆıtrise de la physique nucle´aire pour proposer un mode`le
de formation des noyaux le´gers dans le cadre d’un univers initialement dense, puis en expansion
suivant les principes de Lemaˆıtre et Friedmann. L’ide´e est audacieuse, et ses de´tracteurs ont
vite fait de lui attribuer un surnom : le Big Bang. Plus qu’un concept, les travaux de Gamow
offrent la possibilite´ de tester quantitativement ses pre´dictions par l’expe´rience. Parmi celles–ci,
l’Univers devrait garder une trace de son passe´ dense et chaud sous forme d’un rayonnement de
corps noir, dont la tempe´rature serait aujourd’hui d’environ 5 K...
En 1964 et 1965, Penzias et Wilson conduisent des travaux de recherche sur la communi-
cation par satellite et sont confronte´s a` un rayonnement parasite de tempe´rature d’antenne
de 3.5 K, isotrope et non polarise´. Au bout d’un an de recherche d’effets syste´matiques et de
discussions avec le groupe de Dicke, la conclusion est que ce signal est le rayonnement fossile
pre´dit par Gamow [105, 24]. L’existence de ce fond diffus cosmologique micro–onde, le CMB
(Cosmic Microwave Background), est donc a` la fois une confirmation e´clatante du mode`le du
Big Bang et un pont entre la physique des hautes e´nergies et la cosmologie.
La connexion entre ces deux domaines de la physique n’a depuis lors cesse´ de se consolider.
Par exemple, il est e´tabli que l’Univers contient de la matie`re d’une nature qui nous est encore
inconnue, appele´e en conse´quence “matie`re noire” (non baryonique), bien plus abondante que
celle que nous connaissons a` l’heure actuelle. Or, une solution propose´e aux insuffisances du
mode`le standard de la physique des particules, la Supersyme´trie, qui associe a` chaque boson un
fermion et re´ciproquement, double le spectre de particules e´le´mentaires et pre´dit naturellement
(sous certaines hypothe`ses) l’existence d’une particule stable, interagissant faiblement avec
la matie`re et dont la densite´ dans l’Univers aujourd’hui serait du meˆme ordre de grandeur
que celle de la matie`re noire. La recherche de cette particule est un domaine de recherche
particulie`rement actif aujourd’hui, qui se trouve a` l’intersection de la physique des hautes
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e´nergies et de la cosmologie.
Dans cette dynamique, l’e´tude du CMB tient une place privile´gie´e. D’une part, elle permet
de de´terminer les parame`tres du mode`le cosmologique du Big Bang avec une pre´cision encore
ine´gale´e ; d’autre part elle ouvre la voie vers l’e´tude de l’Univers lorsque celui–ci n’avait que
quelques fractions de secondes d’existence, et une densite´ energe´tique des dizaines d’ordres de
grandeur supe´rieure a` ce que sondent les acce´le´rateurs de particules. Ironie du sort, tout ceci
provient de ce que n’ont pas de´tecte´ Penzias et Wilson avec la sensibilite´ de leur antenne :
l’anisotropie et la polarisation du CMB. La premie`re est si faible qu’il a fallu attendre le satellite
COBE en 1992 [129] pour donner une premie`re preuve de la pre´sence de fluctuations dans le
CMB, d’amplitude de l’ordre de 10−5 par rapport a` la moyenne, et une carte de celles–ci a` la
re´solution de 7◦. Depuis, l’e´tude du CMB est un domaine en effervescence, plusieurs expe´riences
au sol et en ballon stratosphe´rique e´tudient ces anisotropies a` des e´chelles angulaires de l’ordre
du degre´ ou moins. Archeops est l’une de ces “expe´riences ballons”, mais son originalite´ re´side
dans la gamme d’e´chelles angulaires qu’elle e´tudie : elle a apporte´ en octobre 2002 la premie`re
de´termination de la puissance des anisotropies sur une gamme d’echelles angulaires allant des
grandes e´chelles mesure´es par COBE a` moins du degre´, avant le satellite WMAP [5], qui en
fe´vrier 2003 fournit une mesure domine´e par la variance cosmique de l = 2 a` la monte´e du
second pic acoustique.
La mesure de la polarisation n’est pas aussi avance´e. Une seule de´tection directe a e´te´
publie´e a` l’heure actuelle par l’interfe´rome`tre DASI en 2002 [74], apre`s quelques 200 jours
d’observation depuis le poˆle Sud. Ceci est duˆ au fait que la polarisation du CMB est encore
un a` deux ordres de grandeur plus faible que les anisotropies de son intensite´. Sa mesure,
ou meˆme sa de´tection sont encore a` l’heure actuelle un de´fi pour les expe´rimentateurs.
A cette difficulte´ s’ajoute par ailleurs la pre´sence de sources de rayonnement aux meˆmes
longueurs d’ondes beaucoup plus intenses. L’une d’elles est la poussie`re du milieu inter-
stellaire, particulie`rement pre´sente aux fre´quences supe´rieures a` la centaine de GHz. Cette
the`se, que j’ai effectue´e au sein des collaborations Archeops et PLANCK s’inscrit dans le cadre
de cette double proble´matique, et tente d’apporter des e´le´ments de re´ponse a` ces deux questions :
- Pourquoi faut–il relever le de´fi et mesurer la polarisation du CMB ?
- Quelles sont les proprie´te´s de l’e´mission de la poussie`re galactique qui peuvent ge´ner cette
mesure ?
L’expose´ est organise´ de la fac¸on suivante :
1. Premie`re partie
Cette partie pre´sente le cadre the´orique dans lequel s’inscrit cette the`se.
– Le premier chapitre pre´sente succintement le cadre the´orique du mode`le du Big–Bang
et l’Inflation. Il de´finit les parame`tres cosmologiques et introduit le mode`le “ΛCDM”
qui semble aujourd’hui favorise´ par les observations.
– Afin de situer le CMB et sa polarisation dans le cadre de la cosmologie observationnelle,
je pre´sente les autres me´thodes actuellement les plus performantes pour la de´termination
des parame`tres cosmologiques, afin de montrer comment elles se comparent les unes aux
autres et se comple`tent. Ces me´thodes sont e´galement en plein essor : les re´sultats de
deux d’entre elles par exemple n’existaient pas quand j’ai commence´ cette the`se en 2000.
– Dans un troisie`me chapitre, je de´cris la polarisation du CMB, comment elle est produite
lors de la recombinaison, quelles sont ses proprie´te´s principales. Je pre´sente e´galement les
observables E et B ne´cessaires a` son e´tude en montrant comment ceux–ci sont construits
a` partir des parame`tres de Stokes utilise´s commune´ment pour de´crire un rayonnement
polarise´, dans l’espace re´el et dans l’espace des harmoniques sphe´riques de spin 2. Je
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pre´sente enfin la de´pendance de la polarisation en fonction du type de perturbations de
l’Univers primordial et montre comment elle permet a` la fois d’ame´liorer la pre´cision des
mesures sur les parame`tres cosmologiques, et comment elle e´largit le champ d’application
de l’e´tude du CMB aux contraintes des mode`les d’inflation.
– Comme mentionne´ plus haut, l’e´mission de la poussie`re galactique constitue a priori
un avant–plan important a` la mesure du CMB qu’il est impe´ratif de bien connaˆıtre si
l’on veut exploiter toute la richesse du CMB. Je donne dans ce chapitre un aperc¸u des
proprie´te´s des grains et des arguments en faveur d’une e´mission polarise´e de la poussie`re.
C’est ce point qui est a` l’origine de la mise en place de de´tecteurs polarise´s dans le plan
focal d’Archeops qui ont fourni les donne´es que j’ai analyse´es au cours de cette the`se.
2. Seconde partie
La seconde partie de´crit le cadre expe´rimental de mon travail.
– Au chapitre 5, je pre´sente les principales caracte´ristiques d’Archeops, en commenc¸ant
par retracer brie`vement les principales motivations de la configuration instrumentale
choisie.
– Une partie de l’e´talonnage du de´tecteur qui concerne directement la mesure de la po-
larisation a e´te´ le controˆle de la mise en place et des performances des polariseurs. Je
de´cris dans le chapitre 6 les mesures que j’ai effectue´es pour re´aliser cette e´tude.
– Le traitement des donne´es des canaux polarise´s obtenues lors du vol du 7 fe´vrier 2002
fait l’objet du chapitre 7. Je de´cris le filtrage applique´ aux donne´es. En particulier, je
pre´sente une me´thode originale qui s’appuie sur une de´composition en ondelettes du
signal et qui permet de minimiser le strillage et les “rebonds” galactiques. J’expose
e´galement la me´thode que j’ai imple´mente´e pour construire des cartes de polarisation.
Je pre´sente enfin les re´sultats obtenus et montre que la Galaxie e´met un rayonnement
significativement polarise´ a` hauteur de 3–5% dans le milieu diffus, et jusqu’a` ∼ 10%
pour certains nuages denses.
– Enfin, le chapitre 8 est consacre´ a` la pre´sentation des performances attendues pour le
satellite PLANCK en ce qui concerne la mesure de la polarisation du CMB.
3. Annexes
Afin d’alle´ger le corps du texte, je me suis efforce´ d’exposer mon travail en re´duisant
au minimum les de´tails techniques non indispensables aux de´monstrations. J’ai reporte´
ceux–ci dans ces annexes. On y trouvera en particulier la pre´sentation des harmoniques
sphe´riques spinne´es et le calcul des spectres de puissance du CMB, en tempe´rature et
polarisation. Ces annexes ne pre´sentent rien de nouveau par rapport a` ce qui existe de´ja`
dans la litte´rature. Leur seul objectif est de comple´ter l’expose´... et d’e´pargner au lecteur
inte´resse´ le travail de bibliographie et de synthe`se qu’elles ont demande´.
Premie`re partie
Cadre the´orique
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Chapitre 1
Le mode`le cosmologique ΛCDM
Le mode`le du Big Bang s’appuie sur les trois points majeurs suivants :
- l’expansion de l’Univers observe´e par Hubble en 1929,
- la nucle´osynthe`se primordiale de´veloppe´e au cours des anne´es 50,
- le fond de rayonnement cosmologique a` 3 K, de´couvert par Penzias & Wilson en 1965 .
Ce mode`le est caracte´rise´ par un ensemble de parame`tres dont la mesure est l’un des prin-
cipaux champs de recherche en cosmologie. Au travers des diffe´rentes observations, un nouveau
mode`le, le ΛCDM, s’impose depuis environ cinq ans. L’objet de ce premier chapitre est de
pre´senter brie`vement les parame`tres cosmologiques qui caracte´risent le mode`le. Outre la valeur
particulie`re de ces parame`tres, le mode`le ΛCDM inclut une phase d’expansion acce´le´re´e dans
l’Univers primordial, l’inflation, dont les caracte´ristiques principales sont e´galement rappele´es.
1.1 Les parame`tres cosmologiques
La dynamique de l’Univers a` grande e´chelle est re´gie par la gravitation, de´crite par la the´orie
de la Relativite´ Ge´ne´rale d’Einstein, qui lie le contenu e´nerge´tique de l’Univers (assimile´ a` un
fluide de pression p et de densite´ ρ) a` la ge´ome´trie de l’espace temps. Son formalisme ne´cessite
donc le choix d’une me´trique. L’isotropie et l’homoge´ne´ite´ de l’Univers conduit au choix de la
me´trique de Friedmann–Lemaˆıtre–Robertson–Walker (FLRW) :
ds2 = dt2 − a(t)2
[
dr2
1− kr2 + r
2dθ2 + r2 sin2 θdϕ2
]
(1.1)
ou` r est de´signe une coordonne´e de distance sans dimension, et a(t) un facteur d’e´chelle.
k est l’indice de courbure qui, lorsqu’il est non nul, peut eˆtre fixe´ a` ±1 en ajustant la nor-
malisation de r. On dit alors que l’Univers est spatialement plat, ouvert ou ferme´ suivant que
k = 0, −1, +1 respectivement. Le facteur d’e´chelle rend compte de l’expansion de l’Univers
observe´e par Hubble. Son e´volution est donne´e par les e´quations de Friedmann1 :
H2 =
8piG
3
ρ+
Λ
3
− k
a2
(1.2)
a¨
a
= −4piG
3
(ρ+ 3p) +
Λ
3
(1.3)
ou` H = 100h = a˙/a km.sec−1.Mpc−1 est le parame`tre de Hubble2. On de´finit e´galement
le rayon de Hubble RH = c/H
−1 qui est une longueur caracte´ristique de l’Univers. Il de´finit le
1Quelques de´tails supple´mentaires sont fournis en annexe A.1.
2Pour h = 1, on a H ' 3 10−18sec−1.
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rayon d’une sphe`re a` l’inte´rieur de laquelle les lois de la physiques sont causales. Les e´quations
(1.2, 1.3) font intervenir le parame`tre Λ : la constante cosmologique. L’e´quation (1.2) montre
que le terme (ρ+3p), relatif au contenu e´nerge´tique de l’Univers, joue un roˆle attractif et tend a`
freiner l’expansion, tandis qu’une constante cosmologique Λ > 0, tend a` l’acce´le´rer. Remarquons
e´galement que si l’on multiplie la premie`re e´quation de Friedmann (1.2) par a2 , qu’on la de´rive
et qu’on tient compte de la seconde (1.3), on obtient l’e´quation de conservation de l’e´nergie :
ρ˙+ 3
a˙
a
(ρ+ p) = 0 . (1.4)
Supposons a` pre´sent Λ = 0. On voit alors que dans un univers plat, ρ prend la valeur
particulie`re :
ρc ≡ 3H
2
8piG
(1.5)
qu’on nomme densite´ critique, en ce sens, que l’Univers est plat, ouvert ou ferme´ suivant
que ρ est e´gal, infe´rieur ou supe´rieur a` cette valeur, toujours si Λ = 0. On de´finit alors le
parame`tre cosmologique Ωi relatif au constituant i (matie`re baryonique, non baryonique, sombre,
rayonnement...), comme le rapport de sa densite´ a` la densite´ critique :
Ωi ≡ ρi
ρc
(1.6)
Afin de ge´ne´raliser cette de´finition, on de´finit e´galement les “densite´s” de courbure et de
constante cosmologique
Ωk = −k/a2H2 (1.7)
ΩΛ = Λ/3H
2 (1.8)
En distinguant parmi les e´le´ments qui contribuent a` ρ, la matie`re (Ωm) et le rayonnement
(Ωr), on re´e´crit alors la premie`re e´quation de Friedmann (1.2) :
1 = Ωm + Ωr + ΩΛ + Ωk (1.9)
Il est commun de de´finir Ω0 = 1 − Ωk = Ωm + Ωr + ΩΛ. Les contributions du rayonnement
des photons CMB et des neutrinos sont ne´gligeables aujourd’hui en pratique [140], ainsi :
Ω0 ' Ωm + ΩΛ (1.10)
On remarque la valeur particulie`re Ω0 = 1 qui implique que la courbure est nulle. Comme
nous le verrons par la suite, cette valeur est pre´dite pre´cise´ment par l’inflation.
1.2 E´volution du facteur d’e´chelle
Les relations pre´ce´dentes montrent que l’expansion de l’Univers, caracte´rise´e par l’e´volution
du facteur d’e´chelle a dans le temps, de´pend des parame`tres cosmologiques. La figure 1.1 montre
plusieurs exemples de cette e´volution pour diffe´rentes valeurs de (Ωm,ΩΛ). On remarque que le
caracte`re plat, ouvert ou ferme´ n’est pas lie´ a` l’expansion ou la contraction de l’Univers dans le
cas ge´ne´ral :
- le premier graphique montre le cas d’un univers pour lequel Λ = 0, et selon que Ωm est
plus petit ou plus grand que 1, l’univers est ouvert ou ferme´, et s’e´tend inde´finiment ou
s’effondre.
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Fig. 1.1 – Evolution du parame`tre d’e´chelle en fonction du temps pour diffe´rentes valeurs des parame`tres
cosmologiques. Du point de vue purement phe´nome´nologique, sans contrainte observationnelle, Λ peut eˆtre positive
ou ne´gative, et Ω0 ne doit pas ne´cessairement eˆtre proche de 1. L’axe horizontal correspond a` H0(t − t0). L’axe
vertical correspond a` y = a/a0. Les valeurs de (Ωm,ΩΛ) sont : A = (1,0), B=(0.1, 0), C=(1.5,0), D=(3,0), E=(0.1,
0.9), F=(0,1), G=(3,0.1), H=(3,1), I=(0.1, 0.5), J=(0.5, -1), K=(1.1, 2.707), L=(1, 2.59), M=(0.1, 1.5), N=(0.1,
2.5). Figure tire´e de [100].
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Fig. 1.2 – Contours de classification d’un Univers du point de vue de l’e´volution de son facteur d’e´chelle dans
le plan (Ωm,ΩΛ).
- Le second montre le cas d’un univers plat Ωm + ΩΛ = 1, et l’on constate que plus ΩΛ est
grand, plus l’univers a passe´ de temps a` eˆtre de petite taille.
- Un univers ferme´ mais a` grande constante cosmologique peut se dilater inde´finiment
(courbe H)
- Un univers ouvert a` constante cosmologique ne´gative peut s’effondrer. (courbe J).
- On peut e´galement avoir deux autres comportements : l’Univers “s’attarde”3 a` une taille
fixe pendant un certain temps avant de s’e´tendre ; l’Univers avait dans le passe´ un facteur
d’e´chelle tre`s grand (voire infini), puis se contracte avant de “rebondir” pour s’e´tendre a`
l’heure actuelle.
Afin de reclasser ces comportements, on de´finit alors :
- Un univers plat, ouvert ou ferme´ selon que k = 0, k = −1, k = +1
- Un univers hyperbolique ou elliptique selon qu’il s’e´tend inde´finiment ou collapse
Tout ceci est re´sume´ sur la figure 1.2.
1.3 Evolution e´nerge´tique de l’Univers
Le Big Bang suppose que pre`s de la singularite´, l’Univers est extreˆmement dense et
e´nerge´tique et que les interactions fondamentales y sont unifie´es. L’expansion de l’Univers dimi-
nue la densite´ e´nerge´tique et entraˆıne les brisures successives des syme´tries entre ces interactions.
Citons pour me´moire les principales e´tapes de ce processus jusqu’a` la formation des e´lectrons,
photons, protons et noyaux le´gers qui emplissent l’Univers quand le CMB se forme, vers4 0.3 eV.
- 1019 GeV : Temps de Planck (10−43 sec)
- 1016 GeV : Brisure de la grande unification (GUT) entre les interactions forte et
e´lectrofaible.
- 100 GeV : Brisure de la syme´trie e´lectro-faible
- 1 GeV : Brisure de la syme`trie baryons–antibaryons
- 100 MeV : Confinement des quarks en hadrons
- 1 MeV : De´couplage des neutrinos primordiaux, qui constituent un rayonnement fossile a`
1.96K.
3“Loitering universe” en Anglais.
4Ce n’est que vers une tempe´rature E ∼ 0.01 eV que se forment les premie`res structures. Aujourd’hui le
rayonnement dans l’Univers est a` la tempe´rature de 2 10−4 eV, soit 3K.
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- 0.5 MeV : Annihilation e´lectrons-positrons en photons
- 0.1 MeV : Nucle´osynthe`se primordiale (He, Li, Be)
- 6 eV : Egalite´ matie`re-rayonnement (ρm = ρr)
- 0.3 eV : De´couplage matie`re-rayonnement et recombinaison : l’Univers devient transparent
au CMB.
Jusqu’au de´couplage matie`re–rayonnement, le contenu de l’Univers est domine´ par le rayon-
nement (p = ρ/3) et a(t) ∼ t1/2. Ensuite, il est domine´ par la matie`re (p ' 0) et a(t) ∼ t2/3. Le
de´couplage correspond a` la dernie`re interaction des photons CMB avec la matie`re (cf. 2.2) et on
se re´fe`re commune´ment a` cette pe´riode comme la surface de dernie`re diffusion (Last Scattering
Surface, LSS).
1.4 L’inflation
Cette hypothe`se a e´te´ initie´e par Starobinski [131] en 1979, Guth [42] en 1981 et Linde [82]
en 1982 pour re´soudre plusieurs proble`mes du Big Bang “standard” a` cette e´poque. Nous en
mentionnons ici seulement trois auxquels nous ferons re´fe´rence dans la suite de ce travail.
1.4.1 Trois proble`mes du Big Bang
1. Le proble`me de l’horizon
Puisque les informations ne peuvent s’e´changer qu’a` la vitesse maximale c, et que le
Big Bang impose un aˆge fini a` l’Univers, tout observateur a` un instant t, n’a pu eˆtre
en contact causal qu’avec d’autres observateurs situe´s a` des distances finies. On appelle
horizon de l’observateur la plus grande de ces distances. Soit donc un observateur O qui
e´met un photon au temps de Planck tP . A l’instant t, la distance R(t) entre O et le photon
est
∫ r(t)
0 dr/
√
1− kr2. En prenant la me´trique de Friedmann–Lemaˆıtre–Robertson–Walker
(A.1), la condition ds2 = 0 conduit alors a` :
R(t) =
∫ t
tP
dt
a(t)
. (1.11)
Dans le cas de l’Univers primordial, domine´ par le rayonnement, l’e´quation d’e´tat est
p = ρ/3. D’apre`s (1.4), ceci conduit a` ρ ∝ a−4. Le terme de courbure dans (1.2) varie
en a−2, donc la contribution de la matie`re domine celle de la courbure. Par ailleurs, la
constante cosmologique ne pouvait pas dominer, sinon l’Univers aurait e´te´ en expansion
acce´le´re´e de`s cette e´poque, ce qui est incompatible avec l’observation des grandes struc-
tures a` l’heure actuelle. L’inte´gration de (1.2) conduit donc a` a ∼ t1/2, et l’inte´grale qui
de´finit R(t) converge, meˆme en approchant tP par 0. Si on estime alors cette distance au
moment de la recombinaison, on trouve qu’elle correspond a` une se´paration angulaire sur
le ciel d’environ 1◦. Or, de`s 1992, COBE [129] a montre´ que la tempe´rature du CMB e´tait
isotrope a` 10−5 pre`s sur tout le ciel. Comment des re´gions se´pare´es de plusieurs degre´s
dans le ciel a` cette e´poque, qui n’ont donc jamais e´te´ en contact causal, peuvent–elles
avoir une tempe´rature aussi proche l’une de l’autre ?
2. Le proble`me de la platitude
On peut e´crire la relation entre la densite´ totale et la courbure (1.7) sous la forme :
|Ω0 − 1| = |Ωk| =
∣∣∣∣ ka(t)2H(t)2
∣∣∣∣ = ka˙(t)−2 (1.12)
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Dans le mode`le du Big Bang, apre`s la singularite´, le facteur d’e´chelle est une fonction
croissante du temps, que ce soit pendant la domination du rayonnement ou celle de la
matie`re. Il en re´sulte qu’un univers quasiment plat est instable. On peut montrer que
pour observer aujourd’hui Ω0 proche de 1 a` un ordre de grandeur pre`s, il faudrait qu’au
temps de Planck |Ω0 − 1| ≤ 10−59, et un ajustement aussi fin des conditions initiales ne
paraˆıt pas naturel.
3. Le proble`me des perturbations
La formation des galaxies, amas et autres structures re´sulte de l’effondrement gravita-
tionnel de la matie`re. Pour initier ce processus, il faut des surdensite´s par rapport a`
l’homoge´ne´ite´ de l’Univers. Si l’on conside`re ces perturbations dans l’espace de Fourier,
on associe a` chaque mode une longueur d’onde λ(t) qui croˆıt avec l’expansion comme
a(t), c’est–a`–dire en t1/2 ou t2/3 suivant que l’Univers est domine´ par le rayonnement
ou la matie`re. Cependant, le rayon de Hubble RH lui croˆıt comme t, donc plus vite que
λ(t). Des perturbations ne´es a` l’inte´rieur du rayon de Hubble n’auraient pas eu le temps
de croˆıtre suffisamment pour donner naissance aux structures observe´es actuellement. Ces
perturbations devaient donc eˆtre en dehors de RH , et leur formation fait appel aux de´fauts
topologiques. Cependant, les mesures re´centes des pics acoustiques du CMB les excluent
comme source principale des perturbations.
1.4.2 Re´solution par l’inflation
1. L’horizon
Dans le cas ge´ne´ral d’un fluide a` pression positive, (1.4) montre que ρ croˆıt au moins aussi
vite que a(t)−3 quand a tend vers 0. C’est ce qui assure la convergence de l’inte´grale (1.11),
rend R(t) finie, et qui est source du proble`me de l’horizon. Supposons alors que l’Univers
ait connu une pe´riode durant laquelle
p < −ρ/3 (1.13)
Dans ce cas la`, (1.4) impose que ρ croˆıt moins vite que a(t)2 et l’inte´grale diverge : la
distance causale entre deux particules n’est plus borne´e, le proble`me de l’horizon est
re´solu. La condition (1.13) prise en compte dans la seconde e´quation de Friedmann (1.3)
entraˆıne a¨ > 0, ce qui signifie que l’expansion est acce´le´re´e. C’est ainsi qu’on de´finit
une phase d’inflation (dans le cas ge´ne´ral) : une pe´riode durant laquelle l’expansion est
acce´le´re´e (a¨ > 0). Lorsqu’on parle de “l’inflation”, on se re´fe`re a` une phase de l’Univers
primordial qui aurait satisfait a` cette condition. Il faut cependant noter que si la constante
cosmologique est effectivement non nulle a` l’heure actuelle, comme certaines observations
l’indiquent (cf. Sect. 2), alors nous vivons en ce moment meˆme une autre phase d’inflation.
2. La platitude
La relation |Ω0 − 1| = a˙(t)−2 tient toujours. Cette fois–ci, si a¨ > 0, |Ω0(t) − 1| devient
naturellement de´croissante. La platitude est donc une pre´diction de l’inflation.
3. Les perturbations
La longueur d’onde des perturbations croˆıt comme a, le rayon de Hubble vaut a/a˙, donc :
λ/RH ∼ a˙ . (1.14)
Donc, si a¨ > 0, a˙ augmente et les longueurs d’ondes des perturbations peuvent devenir
plus grandes que le rayon de Hubble et sortir de l’horizon pendant la phase d’inflation,
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avant d’y pe´ne´trer de nouveau pour initier l’effondrement des structures.
1.4.3 Le spectre des perturbations
En plus de justifier la pre´sence de perturbations en dehors de l’horizon, l’inflation propose
un me´canisme qui les ge´ne`re. En effet, la condition d’inflation ρ+ 3p < 0 est satisfaite lorsque la
densite´ d’e´nergie est domine´e par celle d’un champ scalaire5. Ce champ est sujet a` des fluctuations
quantiques qui deviennent macroscopiques lorsqu’elles subissent l’expansion de l’inflation.
Il est d’usage de caracte´riser ces perturbations par leur spectre de puissance dans l’espace
de Fourier P (k). On distingue le spectre de perturbations scalaires PS(k) du spectre de pertur-
bations tensorielles PT (k), et ils sont caracte´rise´s par leurs indices spectraux respectifs nS et
nT :
PS(k) ∼ knS−1 PT (k) ∼ knT
L’inflation pre´dit en particulier une valeur de nS le´ge`rement infe´rieure a` 1, ce qui rend
le spectre des perturbations scalaires quasi invariant d’e´chelle5, en excellent accord avec les
observations du CMB, comme nous le verrons au paragraphe suivant. La valeur particulie`re
nS = 1 caracte´rise un spectre de Harrison–Zel’dovitch. La mesure de nT reste a` faire. L’inflation
pre´dit par ailleurs une relation particulie`re entre les indices spectraux nS et nT , et le rapport
des quadrupoles des spectres de puissance des anisotropies de tempe´rature du CMB :
nT = −1
7
CT, tens2
CT, scal2
(1.15)
C’est la` un des principaux inte´reˆts de la polarisation du CMB : elle est sensible au fond
d’ondes gravitationnelles (les perturbations tensorielles) ge´ne´re´es pendant l’inflation. La mesure
du spectre du mode B (cf. Sect. 3.4.3) permettrait donc de de´terminer nT et de tester cette
pre´diction de l’inflation. Si cette relation e´tait ve´rifie´e expe´rimentalement, cela constituerait
une ve´ritable signature des mode`les inflationnaires.
1.5 Le mode`le ΛCDM
Le mode`le cosmologique qui a` l’heure actuelle rend le mieux compte des mesures
expe´rimentales est de´crit par les parame`tres suivants :
Ω0 = 1.02± 0.02 ΩΛ = 0.73± 0.04 Ωm = 0.27± 0.04
Ωb = 0.044± 0.004 ns = 0.93± 0.03 h = 0.71+0.04−0.03
La de´termination de ces parame`tres provient des re´sultats d’observations de diffe´rentes na-
tures. Les valeurs cite´es ci–dessus sont les plus pre´cises a` ce jour et sont dues principalement
aux re´sultats de WMAP [130].
On voit que suivant ce mode`le, l’Univers est plat, domine´ par la constante cosmologique et
une composante de matie`re non de´termine´e, la matie`re noire non baryonique. Le nom ΛCDM
provient de l’anglais Λ dominated Cold Dark Matter Universe. La domination de la constante
cosmologique implique donc que nous serions dans une phase d’expansion acce´le´re´e, c’est–a`–dire
une seconde inflation.
Ce mode`le soule`ve imme´diatement plusieurs questions. Son bilan e´nerge´tique montre que la
quantite´ de matie`re noire est environ cinq fois plus abondante que la matie`re baryonique. La na-
ture de cette matie`re n’est toujours pas e´tablie. Dans le cadre d’une extension supersyme´trique
5Quelques de´tails supple´mentaires sont propose´s en annexe B
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du mode`le standard de la physique des particules avec conservation de la “R–parite´”, le Neu-
tralino χ est une particule stable, interagissant faiblement, de densite´ relique Ωχ ∼ O(1). C’est
donc un candidat a` la matie`re sombre non–baryonique, activement recherche´.
Plus e´tonnnant encore, 73% de l’Univers sont constitue´s d’une forme d’e´nergie de nature
encore inconnue, caracte´rise´e par la constante cosmologique. Cette domination n’est par ailleurs
que “re´cente” : l’e´volution de Ωm e´tant en a
−3, de`s z ' 2, celle–ci e´tait un ordre de grandeur
supe´rieure et dominait donc ΩΛ. Cette domination de la densite´ d’e´nergie de l’Univers par
Λ ne va faire que s’accroˆıtre (d’autant plus qu’a¨ > 0), si bien qu’observer aujourd’hui Ωm
et ΩΛ du meˆme ordre de grandeur nous place a` un moment particulier de l’histoire de l’Univers...
Si surprenant qu’il puisse eˆtre, ce mode`le rend pourtant compte remarquablement de plu-
sieurs jeux de donne´es inde´pendants dont la pre´sentation fait l’objet du chapitre suivant.
Chapitre 2
Estimation des parame`tres
cosmologiques
Ce chapitre pre´sente quatre me´thodes actuellement parmi les plus modernes et les plus
performantes pour la de´termination expe´rimentale des parame`tres cosmologiques. L’e´tude des
coubes de lumie`re des supernovæ de type Ia fait l’objet de la section 2.1, l’e´tude des grandes
structures est pre´sente´e en 2.2, et le cisaillement gravitationnel est de´crit en 2.3. Le rayonnement
fossile e´tant plus directement relie´ au sujet de cette the`se, sa pre´sentation un peu plus de´taille´e
(Sect. 2.4).
Comme nous allons le voir, les re´sultats expe´rimentaux de chacune de ces me´thodes
convergent vers le mode`le ΛCDM. C’est un re´sultat spectaculaire, mais que nous serons amene´s
a` discuter en conclusion de cette introduction (Sect. 2.5).
2.1 Les Supernovæ de Type Ia
2.1.1 L’e´volution stellaire en (tre`s) bref
Une e´toile naˆıt de la contraction d’un nuage de gaz, puis convertit son hydroge`ne en he´lium.
L’e´toile est alors dans la se´quence principale en re´fe´rence au diagramme de Hertzprung–Russel
qui classe les e´toiles en fonction de leur tempe´rature de surface et de leur luminosite´1.
L’e´volution de l’e´toile est directement lie´e a` sa masse : plus elle est massive, plus elle consomme
son hydroge`ne rapidement2. L’e´chelle caracte´ristique est la masse solaire, note´e M, qui vaut
environ 2 1030kg. Pour re´sumer brie`vement :
- M < 0.085M Il n’y a pas de combustion nucle´aire stable, c’est une naine brune.
- 0.085M < M < 0.85M naine le´ge`re L’e´toile brille par la combustion de son hydroge`ne
et suit la se´quence principale toute sa vie.
- 0.85M < M < 8M L’e´toile quitte la se´quence principale, devient une ge´ante rouge puis
finit en naine blanche ou en e´toile a` neutrons.
- M > 8M L’e´toile devient une super–ge´ante rouge, explose en supernova de type II, et
finit en trou noir.
Ce sont les ge´antes et super ge´antes qui deviennent des ne´buleuses. Les supernovæ sont des
explosions extreˆmement lumineuses (aussi lumineuses que la galaxie hoˆte) que l’on peut meˆme
voir a` l’oeil nu en plein jour quand elles ont lieu dans des galaxies proches. C’est la raison pour
1On appelle luminosite´ la puissance rayonne´e par l’e´toile, inte´gre´e en fre´quence et sur toute sa surface, en
supposant le rayonnement isotrope. Par exemple, la luminosite´ du soleil est L ' 3.85 1026 W.
2Typiquement, une e´toile de masse M a une dure´e de vie qui varie en M−3. Le Soleil a ainsi une dure´e de vie
de 6 a` 8 109 ans.
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laquelle on peut en observer jusque dans des galaxies tre`s lointaines et donc les e´tudier dans le
cadre de la cosmologie. Il s’en produit environ une par Galaxie et par sie`cle.
2.1.2 La distance de luminosite´
Supposons qu’une source ait une luminosite´ L. Elle rayonne dans les 4pi sr et donc sa densite´
de flux a` une distance d dans un univers euclidien vaut φ = L/4pid2. On de´finit par analogie
dans un univers quelconque la distance de luminosite´ par :
dL ≡
√
L
4piφ
(2.1)
Cette distance de´pend des parame`tres cosmologiques et du redshift 3 de la source et vaut4 :
dL =
1
H0
1 + z√|Ωk|sinn
[√
|Ωk|
∫ z
0
dz′√
(1 + z′)2(1 + Ωmz′)− z′(2 + z′)ΩΛ
]
(2.2)
ou` “sinn” signifie “sinh”, “sin” ou “Identite´” selon que Ωk est positif, ne´gatif ou nul. Sup-
posons a` pre´sent que l’on connaisse la luminosite´ de plusieurs sources et que l’on mesure leur
redshift inde´pendamment, on peut alors en principe de´terminer (Ωm,ΩΛ) a` l’aide de la relation
pre´ce´dente.
2.1.3 Les SNIa comme chandelles standard
Une supernova (SN) a un spectre caracte´ristique des e´le´ments qu’elle a synthe´tise´s. La va-
riation de sa luminosite´ lors de son explosion est significative sur une e´chelle de temps de l’ordre
de la centaine de jours et est appele´e courbe de lumie`re (cf. Fig. 2.1). Celle–ci est fonction des
de´croissances radioactives des e´le´ments e´jecte´s lors de l’explosion, principalement le 56Ni (demi–
vie de 6 jours) qui se de´sinte`gre en 56Co (demi–vie de 77 jours) qui lui se transforme ensuite
en 56Fe. On distingue plusieurs types de supernovæ en fonction du spectre et de la courbe de
lumie`re : Ia, Ib, Ic, II–p, II–l. Le type I se distingue par l’absence de raies d’hydroge`ne, et le
type Ia par la pre´sence de Silicium.
Le mode`le standard des SNIa suppose que celles–ci re´sultent de l’accre´tion par une naine
blanche de la matie`re d’une seconde e´toile, par exemple une ge´ante rouge. Tout l’attrait des
SNIa re´side dans la stabilite´ observe´e de la forme de leur courbe de lumie`re. On peut en effet,
moyennant une homothe´tie par le facteur d’e´tirement (stretch factor), superposer toutes les
courbes des SNIa observe´es pre´cise´ment ces dernie`res anne´es a` mieux que 10 % [107] (Fig. 2.1).
Il en est de meˆme de leur spectre d’e´mission tre`s similaire meˆme pour des SNIa situe´es a` des
redshifts tre`s diffe´rents5 (Fig. 2.1). Les raisons physiques avance´es pour expliquer cette similitude
tiennent au me´canisme d’accre´tion caracte´ristique et au fait que la SN ne peut exploser que
lorsque l’e´toile atteint la masse de Chandrasekhar6. Ces similitudes sur une quarantaine de SNIa
conduisent leurs observateurs [108] a` les conside´rer comme des chandelles standard, c’est–a`–dire
a` attribuer les variations de luminosite´ observe´es de l’une a` l’autre a` l’expansion de l’Univers,
et non a` des diffe´rences intrinse`ques.
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Fig. 2.1 – Gauche : Courbes de lumie`res de supernovæ de type Ia, et application du facteur d’e´tirement pour
les re´–e´talonner. Droite : Comparaison du spectre de la SN lointaine 1997ap (z = 0.83) a` des SN proches quand
leur longueur d’onde est de´cale´e a` z = 0.83. Les abscisses sont en A˚. On remarque la grande similitude, qui porte
a` conclure qu’il n’y a pas d’e´volution des SN avec le temps. Les deux figures sont tire´es de [108].
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Fig. 2.2 – Magnitude apparente des SNIa e´tudie´es pre´cise´ment ces dernie`rs anne´es et ajustement the´orique en
fonction de Ωm et ΩΛ [107]. On remarque l’e´cart syste´matique des mesures a` grand z par rapport a` un mode`le
avec ΩΛ = 0.
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2.1.4 Re´sultats expe´rimentaux
Les re´sultats expe´rimentaux sont pre´sente´s sur la figure 2.2. Ils pre´sentent la magnitude
apparente7 mB = MB + 5logdL(z,Ωm,ΩΛ) des SNIa en fonction du redshift, telle qu’elle a e´te´
mesure´e par Hamuy et al [45] a` petit z et par Supernova Cosmology Project [107] a` grand z.
L’ajustement de la distance de luminosite´ en fonction du redshift conduit Perlmutter et al [107]
a` deux conclusions importantes :
- la constante cosmologique Λ est non nulle a` 99 % CL
- Sous l’hypothe`se que l’Univers est plat, on a :
Ωm = 0.28
+0.09 +0.05
−0.08 −0.04
ΩΛ = 1− Ωm = 0.72+0.08 +0.04−0.09 −0.05
2.2 Les structures a` grandes e´chelles
Les objets massifs les plus e´loigne´s de´tecte´s jusqu’a` pre´sent sont les quasars, a` z ' 6. Les
galaxies et les amas de galaxies que l’on observe se situent a` des redshifts infe´rieurs a` cela.
L’e´tude des structures a` grandes e´chelles consiste en l’analyse des proprie´te´s de ces objets.
C’est bien entendu un domaine tre`s vaste. Un point particulier est la mesure de l’effondrement
des structures. Le mode`le standard propose qu’elles naissent de la croissance de perturbations
de densite´ initiales produites durant l’inflation. Cet effondrement devrait eˆtre visible dans les
catalogues de galaxies sous forme d’une vitesse d’effondrement cohe´rente a` grande e´chelle. La
mesure de cet effet est l’objectif de plusieurs e´quipes de scientifiques de par le monde, dont 2dF
Galaxy Redshift Survey8, dont nous re´sumons certains re´sultats dans ce paragraphe. Nous nous
inte´ressons ici en particulier a` la contrainte que l’on peut en de´duire sur Ωm.
2.2.1 Formation des structures, biais
La formation des structures s’accompagne naturellement d’un mouvement de la matie`re.
La vitesse des particules par rapport au fond comobile9 est appele´e vitesse “particulie`re”. Du
point de vue de l’observateur, ce champ de vitesse s’ajoute a` l’expansion de Hubble et l’on
mesure donc pour chaque objet un redshift effectif zeff ' H0r+ δv · r. Un catalogue de galaxies
par exemple en fonction du redshift n’est donc pas exactement une image tridimensionnelle.
Cependant, la distortion observe´e est caracte´ristique du sce´nario de formation des structures,
et par la` meˆme des parame`tres cosmologiques que l’on espe`re ainsi contraindre. Elle de´pend
tre`s peu de ΩΛ [76] mais est sensible a` Ωm.
Supposons a` pre´sent que l’on dresse effectivement un tel catalogue (Fig. 2.4). Il ne peut
tenir compte que de la matie`re visible. Peut-on alors conside´rer que celle-ci transcrit le com-
portement de toute la matie`re ? Dans le cadre du mode`le CDM10 [102], Davis & al. [23] ont
3Le redshift z, ou “de´calage vers le rouge”, d’un objet est de´fini par 1 + z = λ0/λe = a0/ae, ou` λe est la
longueur d’onde d’un photon e´mis par l’objet, et λ0 la longueur d’onde du meˆme photon perc¸ue par l’observateur
et dilate´e par l’expansion de l’espace temps.
4La de´monstration de cette relation est fournie en annexe A.3.
5Le redshift est mesure´ sur la galaxie hoˆte de la SNIa tre`s pre´cise´ment.
6La masse de Chandrasekhar est la masse au–dela` de laquelle la naine blanche s’effondre irre´me´diablement
sous l’effet de sa masse. Elle vaut environ 1.4 M.
7La magnitude absolue MB est de´finie comme la magnitude que l’objet aurait s’il e´tait situe´ a` une distance de
10 pc.
8http :// www.mso.anu.edu.au/2dfGRS
9On dit qu’un observateur est “comobile” si celui–ci est immobile dans le re´fe´rentiel de l’Univers en expansion
qui suit la loi de Hubble.
10Un univers plat, domine´ par la matie`re noire, sans constante cosmologique.
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Fig. 2.3 – Repre´sentation du catalogue de galaxies de 2dFGRS [141].
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Fig. 2.4 – Illustration des se´parations radiale (pi) et tangentielle (σ) entre deux galaxies G1 et G2 a` des redshifts
z1 et z2 d’un observateur.
montre´ que cette hypothe`se conduisait a` des valeurs de vitesse de galaxie bien plus grandes que
les observations. Associe´ a` la remarque de Kaiser [63] que les amas de galaxies se concentrent
bien plus que les galaxies individuellement, cela a donne´ naissance au concept de biais b, qui
caracte´rise l’e´cart entre le comportement que l’on observe pour la matie`re lumineuse et celui
de la matie`re sous–jacente. C’est donc l’un des parame`tres clefs a` de´terminer lors d’une telle
e´tude puisqu’il intervient directement dans l’interpre´tation de l’observation, et par conse´quent
dans l’ajustement des parame`tres cosmologiques que l’on cherche a` de´terminer. Il est de´fini par
rapport aux contrastes de densite´ de masse et de matie`re lumineuse comme suit :
δρg
ρg
= b
δρ
ρ
. (2.3)
2.2.2 Analyse statistique de catalogues
Aucune the´orie de l’Univers primordial ne peut pre´dire l’emplacement d’un objet particulier
a` un temps et un lieu donne´. Elle ne peut que pre´dire des observables statistiques, et c’est a`
ceux–ci qu’il faut comparer les mesures. Parmi ces observables relatifs a` la distribution spatiale
des galaxies, deux en particulier permettent de contraindre Ωm.
Le premier est la fonction de corre´lation a` deux points ξ. Chaque galaxie est repe´re´e par
sa position angulaire dans le ciel par rapport a` l’observateur au centre de la sphe`re, et par son
redshift. La distance qui intervient dans le calcul de la fonction de corre´lation est donc une
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Fig. 2.5 – Gauche : Allure de ξ(σ, pi) pour diffe´rents champs de vitesse particulie`res. haut/gauche : pas de
champ de vitesse particulie`res, haut/droite : vitesses d’effondrement cohe´rentes, bas/gauche : champ de vitesse
ale´atoire, bas/droite : deux effets combine´s. Droite : Re´sultat expe´rimental de 2dFGRS pour les re´gions nord et
sud galactiques combine´es. L’e´chelle est en log(1+ξ) et va de -0.02 (blanc) a` 0.2 (noir). Les contours superpose´s
sont a` ξ = 4, 3, 1, 0.5, 0.2, 0.1. Les deux figures sont tire´es de [48].
distance dans “l’espace des redshifts”, et on distingue sa composante radiale pi de sa composante
tangentielle σ. En effet, la vitesse particulie`re des galaxies ne se projette pas de la meˆme fac¸on
suivant ces deux directions : sa composante radiale est coline´aire a` son mouvement comobile
vu de l’observateur, mais pas sa composante tangentielle. On exprime donc ξ(σ, pi). Son allure
the´orique est repre´sente´e sur la figure 2.5. Elle tient compte de la loi de Hubble et du champ
de vitesses particulie`res a` diffe´rentes e´chelles. L’ajustement des courbes the´oriques aux donne´es
permet en particulier la de´termination du parame`tre :
β = Ω0.6m /b (2.4)
Le second observable est le bispectre, c’est–a`–dire la transforme´e de Fourier de la fonction
de corre´lation a` trois points, et permet la de´termination de b. Formellement, c’est la transforme´e
de Fourier de la corre´lation a` 3 points. Dans l’hypothe`se d’un spectre de fluctuations initiales
gaussien comme pre´dit par l’inflation, celui–ci devrait eˆtre nul. Cependant, avec la croissance
des structures, des effets non line´aires apparaissent et ce n’est plus le cas.
2.2.3 Re´sultats expe´rimentaux
La fonction de corre´lation mesure´e a` partir de la campagne d’observation 2dFGRS [48] est
pre´sente´e sur la figure 2.5. On y retrouve la contribution du champ de vitesses particulie`res
ale´atoires a` petite e´chelle, ainsi qu’une contribution a` grande e´chelle en accord avec l’effondre-
ment cohe´rent du sce´nario standard. Plus pre´cise´ment, l’ajustement des divers parame`tres des
mode`les conduit en particulier a` la valeur de β :
β = 0.49± 0.09 (2.5)
Combine´s avec les re´sultats de 2dFGRS [142] sur l’estimation du bispectre qui fournissent :
b = 1.04± 0.11, (2.6)
on obtient la contrainte suivante sur la densite´ de matie`re aujourd’hui, a` partir des donne´es
de 2dFGRS seules :
Ωm = 0.23± 0.09 (2.7)
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2.3 Le cisaillement gravitationnel
Aparte´
Dans ses Opticks, Newton posait de´ja` la question suivante : “Do not bodies act upon Light at
a distance, and by their action bend its Rays ; and is not this action... strongest at the least
distance ?”. La premie`re trace du calcul de la de´viation d’un rayon lumineux θN par la masse
d’une e´toile de masse M et de rayon r suivant sa the´orie ne remonte pourtant qu’a` J. G. Von
Soldner, qui traite le proble`me sous l’aspect balistique (sous l’hypothe`se que les photons sont de
faible masse par rapport au de´flecteur...) et conclut en 1801 a` la relation :
θN =
2GM
rc2
(2.8)
Einstein reprit ce calcul en 1907 avec le principe d’e´quivalence, et retrouve dans le cas de
rayons froˆlant le Soleil, les 0.87 arcsecondes pre´dites par Soldner. Il refait ce calcul huit ans plus
tard avec la Relativite´ Ge´ne´rale cette fois–ci, et corrige le pre´ce´dent calcul de l’effet du moment
cine´tique ne´glige´ alors, pour aboutir a` :
θE =
4GM
rc2
= 2θN (2.9)
La mesure fut effectue´e en 1919 et confirma ce calcul, montrant ainsi une premie`re fois,
la validite´ de la Relativite´ Ge´ne´rale par rapport a` la me´canique Newtonnienne. L’ “anecdote”
concernant cette histoire, est que la premie`re mission partie pour mesurer l’effet de lentille lors
d’une e´clipse de Soleil eut lieu en 1912 en Argentine. Elle aurait donc duˆ trouver une de´viation
de 1.74 arcsec et invalider les calculs d’Einstein, peut–eˆtre meˆme son principe d’e´quivalence...
Sauf que la mesure ne put eˆtre effectue´e a` cause de la me´te´o : il n’y a pas que pour les expe´riences
ballons que la me´te´o fait partie du jeu...
2.3.1 L’effet de lentille faible
La de´viation de la lumie`re par la gravitation que nous venons de mentionner est relative a` la
de´flection d’un rayon lumineux par une e´toile, ou du moins un objet massif unique sphe´rique, de
potentiel gravitationnel GM/r. Il peut eˆtre ge´ne´ralise´ d’une part a` une source e´tendue, d’autre
part a` un de´flecteur non ponctuel. Dans le cas d’une source e´tendue (une galaxie par exemple),
les photons de diffe´rents points de la source ne sont pas de´vie´s de la meˆme fac¸on par le de´flecteur.
Il en re´sulte une de´formation de la galaxie source, tre`s importante dans le cas de fort effet de
lentille, et qui conduit aux “arcs gravitationnels”, comme on peut en voir sur la figure 2.6. La
de´formation est caracte´rise´e par deux parame`tres : la convergence κ qui traduit l’amplification
du flux lumineux due au changement d’aire du faisceau lors de la de´formation, et le cisaillement
γ qui caracte´rise l’ellipticite´ induite11.
Afin d’utiliser cet effet dans le cadre de la cosmologie, il faut le ge´ne´raliser a` la de´formation
de l’image d’une galaxie “lointaine”, non pas par un amas particulier, mais par les structures a`
grande e´chelle qui se trouvent le long du parcours des photons (cf. Fig. 2.6). C’est cela qu’on
nomme cisaillement gravitationnel ou weak lensing, car les de´formations n’ont lieu qu’a` la
pe´riphe´rie des amas et sont de faible amplitude. On est alors sensible au potentiel gravitationnel
sur des e´chelles cosmologiques. Une application importante de cette e´tude se situe dans le cadre
de la formation des structures.
L’aspect que nous souhaitons mentionner ici est relatif a` la de´termination des parame`tres
cosmologiques. L’e´tude du cisaillement gravitationnel permet en effet de contraindre Ωm et σ8
12.
Il de´pend tre`s peu de ΩΛ [12].
11Pour quelques de´tails supple´mentaires, voir l’annexe A.4.
12σ8 est la de´viation standard de la densite´ de masse δρ/ρ a` l’e´chelle de 8h
−1 Mpc, et est estime´e actuellement
a` 0.84± 0.04 [5]. C’est le parame`tre qui donne la normalisation de l’amplitude de P (k).
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Fig. 2.6 – Gauche : Exemples d’effet de lentilles sur quelques images du HST. Figure tire´e de [92]. Ces images
sont produites par des lentilles fortes, ce n’est pas du cisaillement gravitationnel au sens courant du terme. Elles ne
sont ici que pour illustrer le phe´nome`ne. On y distingue clairement les images de´forme´es des galaxies sources sous
forme d’“arcs gravitationnels”. Droite : Simulation de l’effet de cisaillement gravitationnel (weak lensing) (Figure
par S. Colombi). Cette fois–ci l’image d’une galaxie source est de´forme´e par l’ensemble des grandes structures sur
la ligne de vise´e repre´sente´es en bleu sur la figure. Le cube simule´ a une taille de l’ordre du Gpc3.
2.3.2 Observations
Comme nous venons de le voir, le cisaillement gravitationnel alte`re la forme des galaxies
observe´es. Dans ce re´gime de faibles distortions, il en re´sulte une modification de leur ellipti-
cite´. Supposons que l’on observe un ensemble d’images de galaxies, on peut alors corre´ler leur
de´formation. L’hypothe`se standard e´tant que les ellipticite´s des galaxies sont inde´pendantes,
toute mesure d’une corre´lation entre celles des images est due au potentiel graviationnel inte´gre´
sur la ligne de vise´e. Kaiser [65] a montre´ que dans un mode`le de formation de structures a`
partir d’un potentiel gaussien P (k) ∼ kn, la variance du cisaillement e´tait13 :
〈γ2(θ)〉1/2 ' 0.01 σ8Ω0.75m z0.8s
(
θ
1◦
)−(n+2)/3
(2.10)
Le moment d’ordre 3 de la convergence quant a` lui vaut :
s3(θ) ' 40 Ω−0.8m z−1.35s (2.11)
ou` zs de´signe le redshift du plan source des galaxies. Utilise´es conjointement, ces deux ob-
servations permettent de de´terminer σ8 et Ωm.
2.3.3 Re´sultats
En 2000, les premie`res mesures de cisaillement ont e´te´ rapporte´es par quatre groupes
inde´pendants [1, 67, 144, 151]. Ces mesures sont repre´sente´es sur la figure 2.7 avec les
contraintes sur Ωm et σ8 de´duites de l’une d’elles [54]. Sont e´galement superpose´s sur les
mesures les ajustements pour le mode`le ΛCDM pour 3 redshifts du plan source, difficiles a`
13Cette expression suppose e´galement que ΩΛ = 0. Mais comme nous l’avons mentionne´ plus haut, le cisaillement
graviationnel de´pend peu de ΩΛ [12], on peut donc conserver cette expression avec une bonne approximation.
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Fig. 2.7 – Mesures re´centes (gauche) de la variance de cisaillement gravitationnel 〈γ2〉 et contraintes des
parame`tres (Ωm, σ8) (droite) [145]. On remarque l’accord entre les diffe´rentes mesures et la de´ge´ne´rescence entre
(Ωm, σ8).
estimer pre´cise´ment.
Si l’on ne conside`re que les donne´es du cisaillement gravitationnel, les contraintes obtenues
a` partir de ces diffe´rentes analyses sont, a` 90% de niveau de confiance :
0.05 ≤ Ωm ≤ 0.8 et 0.5 ≤ σ8 ≤ 1.2 (2.12)
2.4 Le CMB
Nous de´crivons a` pre´sent le fond de rayonnement cosmologique (Cosmic Microwave Back-
ground, CMB). Nous nous attachons ici a` sa nature et a` l’e´tude de l’anisotropie de sa tempe´rature.
La description de´taille´e de sa polarisation fait l’objet du chapitre suivant.
2.4.1 Le corps noir cosmologique
Comme nous l’avons vu au paragraphe 1.3, l’Univers devient transparent pour le CMB
quand les premiers atomes d’hydroge`ne se forment (on parle de recombinaison). Ceci a lieu
lorsque l’e´nergie de l’Univers est de l’ordre de 0.3 eV. Jusque la`, les photons diffusent sur les
e´lectrons libres14. On peut eˆtre supris au premier abord que ceci ait lieu vers 0.3 eV, et non pas
vers 13.6 eV. Ceci tient au fait que les photons ne sont pas monoe´nerge´tiques et sont environ 109
fois plus nombreux que les baryons. Il faut donc que l’e´nergie caracte´ristique soit suffisamment
faible pour que les queues de la distribution soient effectivement ne´gligeables dans le processus
de recombinaison. A ce moment la`, le taux d’interaction diminue fortement et le libre parcours
moyen des photons devient beaucoup plus grand que le rayon de Hubble : les photons sont donc
de´couple´s de la matie`re, ils ne vont plus interagir avec celle-ci, conserver leur spectre de corps
noir (cf. Fig. 2.8), et seulement voir leur tempe´rature diminuer a` cause de l’expansion15. En
14La section efficace de l’interaction Thomson entre une particule charge´e de masse m et un photon est propor-
tionnelle a` 1/m2. L’interaction avec les protons ou les noyaux est donc ne´gligeable devant celle avec les e´lectrons.
15On ne´glige pour le moment les anisotropies dˆıtes “secondaires”, c’est–a`–dire celles cre´e´es apre`s le de´couplage.
Nous les e´voquerons dans la partie 2.5.
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Fig. 2.8 – Spectre du CMB mesure´ par FIRAS [86] en 1992 et ajustement a` une loi de corps noir. Les barres
d’erreur ont e´te´ multiplie´es par 400 pour eˆtre visibles.
premie`re approximation, le CMB fournit donc une image de l’Univers tel qu’il e´tait lorsqu’il
avait ∼ 380 000 ans.
2.4.2 Oscillations du fluide primordial
Au sein du fluide primordial, les photons sont fortement couple´s aux baryons. Ceux–ci s’at-
tirent par gravitation, tandis que la pression de radiation des photons s’y oppose. Il en re´sulte
des oscillations acoustiques pour les modes de perturbations qui sont en phase16. A l’effet de la
gravitation, ces oscillations ajoutent donc ceux des variations de densite´ et de vitesse, chacun
laissant son empreinte sur le CMB par les me´canismes suivants.
L’effet Sachs–Wolfe (SW)
C’est l’effet qui traduit l’interaction des photons CMB avec un potentiel gravitationnel. Les
perturbations scalaires ge´ne´re´es par l’inflation cre´ent des fluctuations de densite´ qui engendrent
des puits de potentiel. Un photon qui “sort” d’un puits perd de l’e´nergie et se trouve donc de´cale´
vers le rouge. Inversement, un photon qui “tombe” dans un puits gagne de l’e´nergie et se trouve
de´cale´ vers le bleu. Une surdensite´ du plasma primordial est donc un “point froid” du CMB,
une sousdensite´, un point chaud. Ainsi, les anisotropies de tempe´rature refle`tent les fluctuations
de densite´ de l’Univers au moment du de´couplage.
Formellement, si T0 de´signe la tempe´rature moyenne du CMB, et si φ(r) est le potentiel
gravitationnel observe´ dans la direction r, alors l’effet SW se traduit par :
∆T
T0
∣∣∣∣
SW
(r) =
φ(r)
c2
(2.13)
La densite´
Les surdensite´s concentrent la matie`re et les photons. Un observateur rec¸oit donc un flux de
photons plus important en provenance d’une re´gion surdense. L’effet sur la tempe´rature se
traduite par :
16La ge´ne´ration des perturbations a` l’homoge´ne´ite´ de l’Univers qui initient l’effondrement gravitationnel des
stuctures est un point clef de la cosmologie. L’inflation propose que celles–ci proviennent des fluctuations quan-
tiques d’un champ scalaire qui domine l’Univers primordial. Quelques de´tails supple´mentaires sont propose´s en
annexe B.
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∆T
T0
∣∣∣∣
ρ
(r) =
1
3
δρ
ρ
(r) (2.14)
L’effet Doppler
Il est duˆ a` la vitesse v du fluide lors de ses oscillations. La vitesse est de´phase´e de 90◦ par rapport
aux pics de compression. L’effet sur le CMB se traduit par :
∆T
T0
∣∣∣∣
v
(r) = −r · v(r)
c
(2.15)
2.4.3 Etude statistique du CMB : le spectre des Cl
Le fait que le CMB n’ait plus interagi avec la matie`re depuis son de´couplage est le point clef
de son e´tude. En particulier, ses anisotropies nous informent sur celles de l’Univers primordial,
directement lie´es aux parame`tres cosmologiques. Ces perturbations a` l’homoge´ne´ite´ re´sultent
de processus stochastiques, dont seules les proprie´te´s statistiques sont pre´visibles. C’est donc
par ce biais qu’on e´tudie le CMB17. Pour cela, on ge´ne´ralise l’analyse de Fourier unidimension-
nelle en projetant la carte des anisotropies observe´es sur la base des harmoniques sphe´riques
(cf. annexe C) :
∆T
T0
(θ, φ) =
∞∑
l=0
l∑
m=−l
almYlm(θ, φ) (2.16)
et l’on de´finit le spectre de puissance angulaire {Cl}l=0,∞ par :
〈alma∗l′m′〉 = Clδll′δmm′ (2.17)
Dans le cas ou` les alm sont gaussiens, ce spectre contient toute l’information statistique.
Cette de´finition n’est cependant pas utilisable en l’e´tat. En effet, les Cl pre´dits par un mode`le
vont donner lieu a` une re´alisation des alm pour un univers. Moyenner ceux–ci pour remonter
aux Cl suppose de pouvoir effectuer la mesure sur plusieurs univers... Ceci n’e´tant pas possible,
on construit l’estimateur Cˆl a` partir des seuls 2l + 1 modes m inde´pendants disponibles pour
chaque l de la fac¸on suivante18 :
Cˆl = 〈|alm|2〉 = 1
2l + 1
l∑
m=−l
|alm|2 (2.18)
dont la variance est appele´e variance cosmique :
Var(Cˆl) =
2
2l + 1
Cˆ2l (2.19)
Un exemple caracte´ristique de ce spectre est repre´sente´ sur la figure 2.9. La partie “a` bas
l” (avant le premier pic) correspond aux perturbations d’e´chelle plus grande que l’horizon au
moment du de´couplage (plus grandes qu’ 1◦ dans le ciel aujourd’hui environ). Aux multipoles
200 < l < 1500, on trouve une se´rie de pics. Ils sont dus aux oscillations de l’Univers de´crites
au paragraphe pre´ce´dent. Enfin, l’absence de puissance dans la troisie`me partie, aux l > 1500
provient de deux phe´nome`nes. Le premier est la diffusion des photons qui efface l’effet des pertur-
bations dont la taille est infe´rieure au libre parcours moyen des photons : c’est l’amortissement
de Silk. Le second est la dure´e finie qu’a prise le processus de recombinaison : la “surface de
dernie`re diffusion” a en fait une e´paisseur, et en l’observant, nous inte´grons sur notre ligne de
17Remarquons de`s a` pre´sent que l’univers que nous observons n’est donc qu’une re´alisation de ces processus
ale´atoires initiaux. Il y a donc une incertitude inhe´rente a` notre observation : la variance cosmique.
18Pour plus de de´tails voir annexe D
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Fig. 2.9 – Gauche : Spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature Cl du CMB typique pour les pa-
rame`tres du mode`le cosmologique ΛCDM. On remarque un “plateau” pour les l infe´rieurs a` quelques dizaines,
puis une se´rie de pics. Ces pics sont ensuite significativement amortis a` partir d’environ l = 1000. Droite : Sche´ma
des principaux me´canismes ge´ne´rateurs d’anisotropies dans le CMB [56]. SW de´signe la contribution de l’effet
Sachs–Wolfe, ISW de´signe l’effet SW inte´gre´ (cf. 2.4.6).
Fig. 2.10 – Illustration de la variation de la taille angulaire d’une meˆme fluctuation physique dans un univers
ouvert, plat ou ferme´. Suivant la forme des ge´ode´siques suivies par les photons, la fluctuation apparaˆıt plus oou
moins e´tendue.
vise´e les contributions de toute cette e´paisseur, ce qui gomme les fluctuations a` trop petite
e´chelle.
2.4.4 Contraintes sur les parame`tres cosmologiques
L’allure du spectre e´tant lie´e a` l’interaction entre les baryons et les photons CMB, on com-
prend bien que celle-ci de´pende de Ωb. Les baryons quant a` eux e´tant attire´s par la matie`re
noire, les Cl de´pendent aussi de Ωm.
D’autre part, suivant que l’Univers est plat, ouvert ou ferme´, les ge´ode´siques ne sont pas les
meˆmes, ce qui conduit a` diffe´rentes e´chelles angulaires observe´es pour une meˆme perturbation
initiale. (cf. Fig. 2.10). Ω0 joue donc sur la position des pics.
Les effets de la constante de Hubble et de ΩΛ sont similaires, car tous deux influent sur le
taux d’expansion de l’Univers, et donc avancent ou retardent l’e´poque de recombinaison, ce qui
se traduit par un de´calage des e´chelles angulaires. La figure 2.11 montre quelques exemples de
variation du spectre pour diverses valeurs de ces parame`tres.
On retiendra en particulier que le CMB permet de contraindre principalement les parame`tres
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Fig. 2.11 – Exemple de variation de l’allure du spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature du CMB
pour diffe´rentes valeurs de trois parame`tres cosmologiques : H0, Ωb et Ωλ.
cosmologiques suivant : la densite´ totale Ω0, les densite´s de matie`re Ωm et de matie`re baryonique
Ωb, le parame`tre de Hubble H0, la densite´ de constante cosmologique ΩΛ, l’amplitude A du
spectre des perturbations scalaires ainsi que les indices spectraux nS et nT des spectres de
perturbations scalaires et tensorielles et le rapport de leurs amplitudes r. Le de´tail des de´finitions
de ces derniers parame`tres est reporte´ en annexe ??. Il convient cependant de noter que dans
l’e´tat actuel des mesures du CMB, ces parame`tres ne peuvent eˆtre de´termine´s simultane´ment
et inde´pendamment, car il subsiste des de´ge´ne´rescences. Nous reviendrons sur ce point pour
illustrer l’apport de la polarisation en section 3.4.3.
2.4.5 La polarisation
Les proprie´te´s du CMB pre´ce´demment de´crites concernent son intensite´. Il se trouve que le
CMB est e´galement polarise´, et que cette polarisation de´pend aussi, entre autres, des parame`tres
cosmologiques. Son e´tude apporte d’une part une redondance pre´cieuse aux valeurs de´termine´es
a` partir des anisotropies de tempe´rature, mais plus important encore, elle permet de briser
certaines de´ge´ne´rescences que la mesure de la tempe´rature seule ne peut lever.
Nous reviendrons longuement sur la description de la polarisation et sur son apport scien-
tifique au chapitre 3. Pour l’heure, admettons que celle–ci est de´crite par deux quantite´s E
et B, respectivement scalaire et pseudo–scalaire. La seconde ne peut–eˆtre produite que par
les perturbations tensorielles qui entrent dans l’horizon au moment du de´couplage, comme les
ondes gravitationnelles primordiales ne´es lors de la phase d’inflation. La polarisation du CMB
offre donc la premie`re possibilite´ d’e´tude de ce type de perturbations. C’est un point capital. Les
mode`les standards d’inflation pre´disent en effet une relation particulie`re entre les contributions
scalaire et tensorielle des perturbations. La ve´rification a poste´riori de cette relation marquerait
un pas de´cisif vers l’acceptation de l’inflation.
2.4.6 Les anisotropies secondaires
Nous avons commence´ cette pre´sentation du CMB en affirmant que, puisque le libre par-
cours moyen des photons au moment du de´couplage e´tait devenu grand devant le rayon de
Hubble, on pouvait conside´rer au premier ordre que les photons CMB n’avaient plus interagi
avec la matie`re depuis le de´couplage. Ceci n’est effectivement vrai qu’au premier ordre, car des
effets physiques post–de´couplage laissent e´galement leur empreinte sur les Cl. On parle alors
d’anisotropies secondaires.
L’effet Sachs–Wolfe Inte´gre´
La premie`re source est un autre aspect de l’effet Sachs–Wolfe. Il faut en effet tenir compte de la
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Fig. 2.12 – Gauche : Spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature compare´ au spectre des anisotropies
secondaires dues a` l’effet Sunyaev–Zel’dovich qui domine a` grand l. Droite : Spectres d’e´mission des avants–plans
galactiques compare´s au spectre du CMB a` l’anticentre galactique. Aux fre´quences d’Archeops et de PLANCK–
HFI (supe´rieures a` 140 GHz), c’est l’e´mission thermique de la poussie`re Galactique qui domine.
variation du potentiel entre l’entre´e du photon dans le puits et sa sortie : c’est l’effet Sachs–Wolfe
inte´gre´, dont la contribution aux anisotropies est donne´e par :
∆T
T0
∣∣∣∣
ISW
(r) =
2
c2
∫
φ˙(r, t)dt (2.20)
Compte tenu de la vitesse de propagation des photons par rapport a` une e´chelle de temps
caracte´ristique lie´e a` la gravitation (la formation d’une galaxie par exemple), cet effet n’est
significatif qu’a` grande e´chelle.
L’effet Sunyaev–Zel’dovich
Conside´rons a` pre´sent que l’on observe en direction d’un amas de galaxies. Les photons CMB
qui interagissent avec les e´lectrons libres du gaz chaud vont recevoir de l’e´nergie (effet Compton–
inverse), mais sans que leur nombre soit modifie´. Le spectre de corps noir est donc de´forme´, avec
de´peuplement des basses e´nergies au profit des hautes e´nergies (de´calage vers le bleu). C’est
l’effet Sunyaev–Zel’dovich (SZ). Dans le cas des amas, ceux–ci e´tant tre´s localise´s, l’effet sur le
spectre des Cl est aux grandes valeurs de l (cf. Fig. 2.12–gauche)
La Re´ionisation
L’absence d’observation de l’effet Gunn–Peterson19 dans les spectres des quasars jusqu’a` z = 5
(voir par exemple [85]) indique que l’Univers a e´te´ “re´ionise´” apre`s la recombinaison. On observe
par contre cet effet sur des quasars a` z = 6 [4, 25], ce qui signifie que la reionisation s’est
acheve´e vers cette e´poque. A ce moment–la`, les photons CMB interagissent de nouveau avec des
e´lectrons libres. L’amortissement de Silk (a` partir de l ' 1000, cf. 2.4.3) e´tait duˆ au moyennage
des perturbations de longueur d’onde plus petite que le libre parcours moyen des photons au
moment du de´couplage. Le meˆme phe´nome`ne se produit ici, sauf que le libre parcours moyen
des photons est plus important qu’au moment du de´couplage et l’Univers moins dense, et donc
l’amortissement a lieu de`s les bas l.
19L’hydroge`ne neutre absorbe fortement les longueurs d’ondes de la foreˆt Lymann α. Cette absorption dans les
spectres des objets e´tudie´s, si elle a lieu, signe donc la pre´sence d’hydroge`ne neutre sur la ligne de vise´e.
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Si τ est l’e´paisseur optique de la re´ionisation, alors la probabilite´ qu’un photon n’ait jamais
diffuse´ est e−τ , et donc les Cl deviennent Cl × e−2τ . En outre, la re´ionisation e´tant suppose´e
due a` l’allumage des premiers quasars, elle est sans doute inhomoge`ne puisqu’il est peu probable
que les quasars se soient tous allume´s en meˆme temps. L’effet sur les Cl n’est alors pas constant
a` toutes les e´chelles angulaires et rend sa maˆıtrise encore plus de´licate. Re´cemment, WMAP
a` mesure´ a` partir de la corre´lation TE du CMB20 une valeur e´tonnante de l’e´paisseur optique
(τ = 0.17 ± 0.08 a` 95% CL [5]) qui implique une re´ionisation a` z = 20+10−9 (95% CL). Cette
valeur, compare´e aux mesures des quasars, remet en cause les sce´narios classiques de formation
des premie`res structures.
Le cisaillement gravitationnel
Il faut enfin mentionner que le cisaillement gravitationnel joue e´galement sur le CMB, notamment
sur sa polarisation (cf. 8.3). Concernant celle-ci, il ge´ne`re des modes B qui peuvent dominer ceux
produits par les ondes gravitationnelles primordiales si l’inflation n’a pas eu lieu a` une e´nergie
aussi e´leve´e qu’on le suppose ge´ne´ralement.
2.4.7 Les avant–plans galactiques
On appelle ainsi toutes les e´missions autres que celles du CMB mais que l’on observe aux
meˆmes fre´quences. La de´pendance spectrale des principaux avant–plans est repre´sente´e sur
la figure 2.12–droite, et on remarque qu’ils sont meˆme plus intenses que le CMB a` certaines
fre´quences. Le synchrotron de´signe le rayonnement e´mis par les e´lectrons lors de leur mouve-
ment he´lico¨ıdal autour du champ magne´tique galactique. Le bremsstrahlung de´signe quant a`
lui le rayonnement de freinage des particules charge´es en interaction avec d’autres particules.
Enfin, les poussie`res du milieu interstellaires, restes des multiples explosions et collisions dans
une galaxie, e´mettent un rayonnement thermique (corps gris a` 17 K approximativement). Il faut
noter une autre proprie´te´ importante de ces avant–plans : ils sont polarise´s. La polarisation des
poussie`res est en particulier e´tudie´e aux chapitres 4 et 7.4, puisque sa mesure est l’un des objets
de cette the`se.
En conclusion, une mesure pre´cise du spectre de puissance du CMB et de sa polarisation
ne´cessitent une bonne soustraction des avant–plans, qui ne sont encore que peu connus.
2.4.8 Re´sultats expe´rimentaux
Les mesures de pre´cision du CMB ont commence´ ve´ritablement avec COBE en 1992. FIRAS
montre que le CMB suit remarquablement une loi de corps noir (cf. Fig. 2.8) a` T = 2.725 ±
0.002 (95% CL) [86, 87] et DMR [129] montre pour la premie`re fois une carte des anisotropies a`
la re´solution de 7◦, permettant une de´termination des Cl jusqu’a` l = 20. Depuis, de nombreuses
expe´riences ont mesure´ le spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature principalement
autour du premier pic (cf. Fig. 2.13), et l’on retiendra particulie`rement Saskatoon [96] qui fournit
les premie`res mesures de la monte´e du premier pic en 1996, puis MAXIMA [46] et BOOMERanG
[27] qui ont donne´ simultane´ment la premie`re allure du premier pic en 2000.
Archeops [6] a donne´ en octobre 2002 la premie`re de´termination du spectre depuis les e´chelles
angulaires de COBE jusqu’a` la redescente du premier pic. Enfin, le 12 Fe´vrier 2003, le satellite
WMAP a rendu public les re´sultats de l’analyse de sa premie`re anne´e de vol, qui fournit la
de´termination des Cl de l = 2 juqu’au deuxie`me pic la plus pre´cise a` l’heure actuelle.
Un e´tat des lieux sommaire de la de´termination des parame`tres cosmologiques a` partir de
ces seules mesures du CMB est pre´sente´ dans le tableau 2.1. Nous n’avons pas inclu dans ce
tableau les valeurs de´termine´es a` partir des donne´es de WMAP car nous n’avons pas trouve´
dans la litte´rature de calcul des parame`tres cosmologiques les incluant sans a priori exte´rieur au
CMB. Nous reviendrons sur ce point plus pre´cise´ment dans la discussion du paragraphe suivant.
20Cette mesure constitue la premie`re information cosmologique majeure de´duite de la polarisation du CMB.
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Fig. 2.13 – Gauche : Mesures des Cl par les expe´riences les plus re´centes avant WMAP. La courbe the´orique
superpose´e correspond au mode`le ΛCDM avec les parame`tres cosmologiques issus de l’analyse combine´e des
donne´es CMB et de la valeur de H0 de´termine´e par le HST [7]. Droite : Spectre de´termine´ par WMAP (noir)
et compare´ au spectre moyen des expe´riences pre´ce´dentes (rouge) [53]. La bande noire correspond a` la variance
cosmique qui domine les erreurs syste´matiques de WMAP. On constate que pour le premier pic, le spectre mesure´
par WMAP est un peu plus haut que celui mesure´ par les expe´riences pre´ce´dentes, mais que sa position est stable.
Donne´es Ω0 ns Ωbh
2 h ΩΛ τ
CMB 1.18+0.22−0.20 1.06
+0.14
−0.20 0.024
+0.003
−0.005 0.51
+0.30
−0.30 < 0.85 < 0.55
Archeops > 0.90 1.15+0.30−0.40 - - < 0.9 < 0.45
Archeops + CMB 1.15+0.12−0.17 1.04
+0.10
−0.12 0.022
+0.003
−0.004 0.53
+0.25
−0.13 < 0.85 < 0.4
Tab. 2.1 – Re´sume´ de la de´termination des principaux parame`tres cosmologiques d’apre`s les mesures les plus
re´centes effectue´es sur le CMB seul avant WMAP [7]. “CMB” de´signe les expe´riences COBE, BOOMERanG,
Dasi, MAXIMA, VSA, CBI.
Remarquons cependant que si l’amplitude du premier pic a change´, sa position est identique,
et au–dela` du deuxie`me pic, les mesures ne sont pas dues a` WMAP. Une de´termination des
parame`tres cosmologiques incluant WMAP serait donc voisine de celle obtenue par “Archeops
+ CMB” (cf. Tab. 2.1).
L’incertitude sur les mesures de WMAP est limite´e par la variance cosmique depuis l = 2
jusqu’a` la monte´e du deuxie`me pic acoustique. Cette excellente pre´cision a quelque peu efface´
les re´sultats ante´rieurs d’Archeops. Nous souhaitons insister cependant sur le fait qu’Archeops a
apporte´ des mesures environ deux fois plus pre´cises que BOOMERanG et MAXIMA et environ
deux fois mieux e´chantillonne´es aux meˆmes e´chelles. Cette pre´cision a permis une bien meilleure
de´termination de la position du premier pic acoustique et a par conse´quent re´duit d’un facteur 2
la pre´cision sur Ω0 et sur ΩΛ [7]. Il faut e´galement ajouter que la mesure pre´cise de la monte´e du
premier pic a ouvert la voie a` la contrainte du rapport entre les puissances des modes scalaires
et tensorielles (r ≤ 0.43 a` 95% CL)[91], ainsi qu’a` la de´termination du parame`tre inflationnaire
de Slow Roll21  ≤ 0.057 a` 95% CL [79].
On notera par ailleurs que la mesure de Ωbh
2 = 0.022+0.003−0.004 (meˆme avant WMAP) est
en excellent accord avec la de´termination par la nucle´osynthe`se primordiale Ωbh
2(BBN) =
0.0205± 0.0018 [98] et avec une incertitude comparable.
21Pour quelques de´tails supple´mentaires sur l’inflation et les spectres de perturbations qu’elle engendre, on
pourra se re´fe´rer a` l’annexe B.
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Fig. 2.14 – Contraintes sur les parame`tres (Ωm,ΩΛ) obtenues a` partir des SNIa, du CMB et des grandes
structures. On remarque que les ellipses de contraintes issues de ces observations ont une intersection commune
compatible avec le mode`le ΛCDM. Figure tire´e de [143].
2.5 Discussion
Nous venons de de´crire quatre observables physiques e´tudie´es a` l’heure actuelle pour
contraindre les parame`tres cosmologiques. Ces observables sont tout d’abord diffe´rentes par
leur nature et par l’e´poque a` laquelle elles apparaissent. Leur variance cosmique et leurs
contaminants sont donc e´galement tre`s diffe´rents. D’autre part, les strate´gies d’observations et
les instruments sont adapte´s a` chacune de ces e´tudes. Ils sont donc soumis a` des syste´matiques
qui leur sont propres. On ne peut qu’eˆtre frappe´ alors, au premier abord, par leur remarquable
accord en faveur du mode`le ΛCDM, pour lequel Ωm ' 0.3 et ΩΛ ' 0.7. Cet accord est mieux
visualise´ sur la figure 2.14 qui montre l’orthogonalite´ et l’intersection des contraintes dans le
plan (Ωm,ΩΛ) obtenues a` partir des SNIa, des grandes structures et du CMB. Les contours
obtenus a` partir du cisaillement gravitationnel ne figurent pas sur le graphique, mais sont tout
a` fait compatibles (cf. Eq. 2.12).
Il convient cependant de revenir sur cette concordance. D’une part celle–ci n’est que
tre`s re´cente et d’autre part, aucune de ces observables, prise inde´pendamment, ne permet de
de´terminer l’ensemble des parame`tres du ΛCDM.
La partie pre´ce´dente avait pour objectif de simplement de´crire les me´thodes et leurs re´sultats.
Nous reprenons donc ici chacune d’entre elles de fac¸on un peu plus critique. Nous mentionnerons
enfin quelques autres observations qui s’accordent encore mal avec ce mode`le.
2.5.1 Les SNIa
L’atte´nuation de la luminosite´ des supernovae est la seule de ces observables qui a` elle
seule favorise Λ 6= 0. Un Univers ouvert est e´galement de´favorise´ par ces mesures, et c’est sous
l’hypothe`se d’un Univers plat que les SNIa s’accordent avec le mode`le de concordance.
Cependant, le caracte`re de “chandelle standard” et la prise en compte des syste´matiques
sont toujours remis en cause. Parmi les points avance´s, on regrette de ne pas avoir pour l’heure
de mode`le fiable pour les explosions de SNIa a` cause de la complexite´ du phe´nome`ne. D’au-
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tant que les mode`les les plus re´cents ne convergent pas vers une meˆme the´orie. Une partie de
l’analyse et de la standardisation des SNIa, comme le facteur d’e´tirement, est donc toujours
purement empirique, sans re´elle assise the´orique. On remarque e´galement qu’a` partir de sept
SNIa distantes, Perlmutter et al [106] avaient dans un premier temps contraint ΩΛ < 0.51 a`
95% CL. Par ailleurs, la de´viation dans le diagramme de Hubble est domine´e par les SNIa les
plus lointaines pour lesquelles la mesure est la plus de´licate et cette de´viation est extreˆmement
sensible a` l’e´talonnage des de´tecteurs. La comparaison d’e´chantillons provenant de campagnes
d’observation diffe´rentes a` partir de te´lescopes diffe´rents est donc tre`s de´licate. De meˆme, les
spectres de la figure 2.1 ne suffisent pas a` convaincre toute la communaute´ que les proge´niteurs
des SNIa n’ont pas e´volue´ dans le temps. Ces remarques appellent une confirmation des re´sultats
par plus de statistiques.
Un dernier point tre`s critique´ enfin, concerne l’extinction due a` la poussie`re de la galaxie
hoˆte. M. Rowan–Robinson [120] entre autres, estime qu’elle a e´te´ mal e´value´e, et abaisse les 7 σ
en faveur de Λ 6= 0 a` 3-4σ dans le meilleur des cas.
2.5.2 Les grandes structures
L’e´tude des grandes structures ne contraint que Ωm et n’est pas sensible a` ΩΛ. Elle ne peut
donc a` elle seule confirmer l’ensemble du ΛCDM. On peut e´galement regretter que la barre
d’erreur sur Ωm soit encore 40 % de la valeur elle–meˆme. Il faut noter par ailleurs que les
derniers re´sultats de 2dF mentionne´s ci–dessus ne datent que d’un an et sont en contradiction
avec les pre´ce´dentes mesures de biais de 1990 a` 1995 (IRAS 1.94 Jy survey [134], QDOT survey
[119], 1.2Jy survey [30], POTENT [128]) qui s’accordaient autour d’une valeur β ' 0.8 et donc
une valeur de Ωm compatible avec 1.
2.5.3 Le cisaillement gravitationnel
L’intervalle de confiance actuel sur la de´termination de Ωm par le cisaillement gravitationnel
seul 0.05 ≤ Ωm ≤ 0.8 montre que l’e´tude de cette observable n’en est qu’a` ses de´buts. Ceux–ci
sont cependant extreˆmement prometteurs, en particulier parce que la nature meˆme de l’obser-
vation sonde directement la masse, inde´pendamment de son caracte`re lumineux ou pas, et n’est
donc sensible a` aucun biais lie´ a` la nature de la matie`re. Des campagnes de mesures de la cen-
taine de deg2 (CFHTLS) sont pre´vues pour les anne´es a` venir. Sans parler de l’ame´lioration
de la pre´cision sur la convergence, celles–ci devraient permettre e´galement la de´termination du
moment d’ordre 3 qui permettrait de briser la de´ge´ne´rescence entre Ωm et σ8.
2.5.4 Le CMB
Le CMB a comme premier attrait de se baser sur une physique tre`s bien connue (l’interaction
Thomson, l’atome d’hydroge`ne). Il ne souffre donc pas de proble`mes majeurs de mode´lisation,
et l’on peut donc confronter avec confiance les observations a` des simulations. Sa de´pendance
spectrale [86] est historiquement l’une des mesures les plus pre´cises de l’histoire (cf. Fig. 2.8) et
fournit donc un outil extreˆmement puissant pour traquer les syste´matiques en comparant des
cartes e´tablies a` diffe´rentes fre´quences.
La difficulte´ expe´rimentale de sa mesure a longtemps e´te´ un frein a` son e´tude, qui plus est
sur diffe´rentes e´chelles angulaires. La mesure de COBE [129] a donne´ les premiers indices forts
en faveur de l’inflation en posant le proble`me de l’horizon (cf. 1.4). Il a cependant fallu attendre
l’an 2000, avec les publications de BOOMERanG [27] et MAXIMA [46] pour avoir une allure
fiable du premier pic accoustique, une contrainte forte sur Ω0 et ainsi un argument tre`s fort en
faveur d’un Univers plat. Cette mesure du premier pic a e´galement permi de mettre une limite
supe´rieure a` la contribution des de´fauts topologiques comme source de formation des grandes
structures. Il faut mentionner cependant les proble`mes d’e´talonnage qu’ont eus ces expe´riences,
qui ont mene´ a` une premie`re estimation de Ωb errone´e. On mesure l’apport d’Archeops [6] puis
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Fig. 2.15 – Exemple de de´ge´ne´rescence entre l’indice spectral des fluctuations scalaires nS et la profondeur
optique de re´ionisation τ . Les deux mode`les sont difficilement se´parables avec le spectre de puissance des ani-
sotropies de tempe´rature seul, tandis que les informations a` bas l provenant de la polarisation sont davantage
discriminantes. Les points de mesure sont ceux obtenus par WMAP [72].
WMAP [53] sur ce point.
Cependant, comme le montre le tableau 2.1, Les re´sultats obtenus a` partir du CMB seul
ne s’accordent que marginalement avec le ΛCDM. On notera par exemple, que si l’on ne fait
aucune hypothe`se exte´rieure, les donne´es de WMAP sont compatibles avec Ω0 = 1.28, ΩΛ =
0,H0 = 32.5 km.s
−1.Mpc−1 [130]. C’est l’une des illustrations de la de´ge´ne´rescence des effets
des parame`tres cosmologiques sur le CMB. PLANCK, dont le lancement est pre´vu pour 2007,
de´terminera le spectre des Cl jusqu’a` l ' 2000 et fournira seul l’essentiel des parame`tres cosmo-
logiques au niveau de 1%. Ceci ne sera cependant possible qu’avec l’apport de la mesure de la
polarisation, qui permettra e´galement de lever certaines de´ge´ne´rescences qui subsistent dans le
spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature (cf. par exemple Fig. 2.15). PLANCK per-
mettra une mesure pre´cise des modes E et TE sur une vaste gamme angulaire. La mesure de
modes B sera plus de´licate et de´pendra de l’e´nergie a` laquelle a eu lieu l’inflation (cf. paragraphe
8.3).
Il faut enfin rappeler la soustraction des avant–plans et les effets du cisaillement gravitation-
nel et de l’effet SZ a` haut l qui perturberont e´galement la de´termination du spectre primaire.
2.5.5 Autres mesures
L’e´volution de l’abondance des amas de galaxies en fonction du redshift est un autre moyen
de de´terminer la densite´ de matie`re relativement insensible a` Λ. Il conduit a` l’heure actuelle,
pour une e´tude entre z = 0.05 et z = 0.33 a` Ωm = 0.86
+0.35
−0.25 dans le cas d’un Univers plat,
Ωm = 0.92
+0.26
−0.22 dans le cas d’un Univers ouvert [13]. White et al [149] ont mesure´ la densite´
de matie`re a` partir du contenu baryonique des amas et ont conclu en 1993 a` Ωm < 0.3. Cette
e´tude a e´te´ reprise depuis, et de nouvelles estimations de la fraction baryonique en fonction de
la localisation dans l’amas (le profil de la distribution) et de simulations nume´riques montrent
qu’elle peut s’accomoder de valeurs allant jusqu’a` Ωm = 0.8 [13]. Il faut noter que ces re´sultats
demeurent en de´saccord avec les mesures de Bahcall et al [2] qui, a` partir du nombre d’amas
observe´s jusqu’a` z = 0.8 concluent a` Ωm = 0.2
+0.15
−0.1 .
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2.5.6 Conclusion
Nous avons pre´sente´ dans ce chapitre les points clefs de la mesure des principaux parame`tres
cosmologiques par les me´thodes les plus re´centes que sont l’e´tude des courbes de lumie`re des
SNIa, l’e´tude des grandes structures, du CMB et du cisaillement gravitationnel. Cet aperc¸u
n’est bien entendu pas exhaustif, tant sur l’inventaire des me´thodes que sur la description et
les apports pour la cosmologie en ge´ne´ral de chacune. Il apparaˆıt en tout cas que les re´sultats
de ces observations convergent vers le mode`le ΛCDM, pour lequel, en combinant les diffe´rentes
observations astrophysiques, les parame`tres cosmologiques sont donne´es a` 1 σ par [5] :
Ω0 = 1.02± 0.02 ΩΛ = 0.73± 0.04 Ωm = 0.27± 0.04
Ωb = 0.044± 0.004 σ8 = 0.84± 0.04 ns = 0.93± 0.03
r < 0.71 (95 % CL) h = 0.71+0.04−0.03 τ = 0.17± 0.04
L’accord entre ces trois de´terminations avec leurs barres d’erreur respectives et compte
tenu de leurs diffe´rences est tout a` fait remarquable. Il faut cependant noter que si cet accord
conforte a posteriori chacune des mesures, aucune d’elle pour le moment, individuellement, et
sans a priori exte´rieur n’e´tablit fermement les valeurs sus-cite´es. D’autres mesures relatives
aux amas de galaxies restent en contradiction avec ce mode`le ou du moins compatibles avec un
Univers Einstein–de Sitter Ωm = 1.
Un fait semble cependant e´tabli et concerne la quasi–platitude de l’Univers. La de´monstration
de ceci ne s’appuie que sur l’hypothe`se de H0 > 50 km.s
−1Mpc−1 et sur les mesures de pre´cision
du CMB. Si la valeur exacte de H0 est toujours controverse´e, une valeur supe´rieure a` 50 n’est
pas ve´ritablement remise en cause.
Les expe´riences a` venir permettront sans aucun doute d’ame´liorer la pre´cision et la statis-
tique des diffe´rentes observations pour ainsi mieux re´pondre a` ces interrogations. On retiendra
en particulier MEGACAM pour le cisaillement gravitationnel et PLANCK pour le CMB. Le pro-
longement de Supernovæ Cosmology Project est le satellite SNAP, encore a` l’e´tude. La mesure
des modes B de polarisation du CMB quant a` elle, demeure une issue critique car elle est a`
l’heure actuelle le seul observable qui permette la de´termination du spectre des perturbations
tensorielles produites lors de l’inflation, et ainsi la de´termination de l’e´nergie a` laquelle celle–ci
a eu lieu.
Chapitre 3
La polarisation du CMB
Au cours du chapitre pre´ce´dent, nous avons pre´sente´ la physique des anisotropies de
tempe´rature du CMB, et montre´ les contraintes que celles–ci pouvaient apporter sur le mode`le
cosmologique, en comparaison des autres me´thodes actuelles. Cependant, une part importante
de l’information que contient le CMB ne peut eˆtre extraite a` partir de la seule mesure de sa
tempe´rature ; il faut pour cela mesurer sa polarisation.
L’objet de ce chapitre est de justifier ce point en montrant comment la polarisation permet
d’ame´liorer la pre´cision sur la de´termination des parame`tres cosmologiques, comment elle permet
de lever d’importantes de´ge´ne´rescences et, enfin, quelles sont les informations qu’elle apporte
sur l’Univers primordial qui sont inaccessibles aux autres observables.
Avant de pouvoir pre´senter ces diffe´rents points, il nous faut de´finir un formalisme pour
e´tudier la polarisation. Nous commenc¸ons par pre´senter les parame`tres de Stokes qui permettent
de de´crire l’e´tat de polarisation d’une onde e´lectro–magne´tique. Dans la section suivante, nous
montrons comment est ge´ne´re´e la polarisation du CMB. Ensuite nous de´finissons les observables
E et B qui seront utilise´s par la suite pour extraire les informations physiques de l’e´tude statis-
tique des anisotropies de polarisation.
3.1 Polarisation d’une onde e´lectromagne´tique
Nous allons de´tailler le formalisme d’e´tude de la polarisation d’une onde e´lectromagne´tique.
Celui–ci constitue la premie`re e´tape pour de´finir ensuite le cadre d’e´tude de la polarisation
du CMB. Nous de´finissons ainsi les parame`tres de Stokes. Afin de situer le mieux possible ces
observables et leur utilisation dans la suite de ce travail, nous les construisons par une approche
expe´rimentale du proble`me de la mesure de la polarisation. Pour une approche un peu plus
formelle, on pourra par exemple se reporter a` [58].
3.1.1 Ge´ne´ralite´s
Une onde e´lectromagne´tique est dite polarise´e de`s lors que l’e´volution de son champ e´lectrique
dans le temps n’est pas ale´atoire. L’e´tat de polarisation le plus ge´ne´ral est l’e´tat de polarisation
elliptique, pour lequel les projections du champ e´lectrique sur deux axes x et y orthogonaux a`
la direction de propagation z suivent les e´quations suivantes :
Ex(t) = Ax(t)e
i(ωt) (3.1)
Ey(t) = Ay(t)e
i(ωt+φ) (3.2)
Si ω est constante, (onde monochromatique), ainsi que les amplitudes A et la phase φ on
constate que l’onde est naturellement polarise´e. On distingue en pratique deux cas particuliers :
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– φ = 0 : l’onde est polarise´e line´airement ;
– φ = pi/2 et Ax = Ay : l’onde est polarise´e circulairement.
On peut e´galement de´finir les polarisations droite et gauche si l’on prend φ entre 0 et 2pi,
suivant que la phase est respectivement positive ou ne´gative.
3.1.2 Les parame`tres de Stokes
Connaˆıtre l’e´tat de polarisation d’un rayonnement revient donc a` de´terminer les diffe´rents
parame`tres des e´quations (3.1, 3.2).
Plac¸ons–nous dans un cadre expe´rimental ide´al ou` l’on peut sans difficulte´ distinguer les
deux projections du champ e´lectrique Ex(t) et Ey(t) en disposant deux polariseurs parfaits
orthogonalement. Cependant, avoir acce`s aux valeurs du champ et de la phase a` tout instant
suppose un instrument qui ait un temps de re´ponse suffisamment court pour eˆtre sensible a`
des fre´quences de l’ordre de la centaine de giga Hertz. Un tel instrument n’existe pas a` l’heure
actuelle. Nous n’aurons donc pas acce`s au caracte`re droit ou gauche de l’ellipse, ni aux valeurs
temporelles des champs.
En revanche, nous pouvons mesurer les intensite´s 〈|Ex|2〉 et 〈|Ey|2〉, les moyennes e´tant prises
sur le temps d’inte´gration du de´tecteur, grand devant la pe´riode de l’onde incidente. Il nous faut
donc maintenant, a` partir de mesures d’intensite´s suivant diverses orientations, retrouver les
proprie´te´s ge´ome´triques de l’ellipse : la valeur de ses deux demi–axes et son orientation.
De´finition
Nous nous donnons un repe`re (~x, ~y) orthogonal a` la direction de propagation de l’onde ~z.
La premie`re caracte´ristique de l’onde est son intensite´, qui est la somme des intensite´s mesure´es
suivant les deux directions x et y :
I ≡ 〈|Ex|2〉+ 〈|Ey|2〉 ≡ Ix + Iy (3.3)
La fac¸on la plus simple de comple´ter l’intensite´ pour e´valuer les demi–axes de l’ellipse est
alors de mesurer la diffe´rence entre les deux projections sur x et y. Notons ce parame`tre :
Q ≡ Ix − Iy (3.4)
Si Q est positif, alors le grand axe de l’ellipse est “plutoˆt suivant x”, si Q est ne´gatif, il est
“plutoˆt suivant y”. Mais comme le montre la figure 3.1, plusieurs ellipses distinctes ont le meˆme
parame`tre Q. Il faut donc construire une nouvelle observable qui permette de les distinguer.
L’ide´e la plus simple est de tourner encore nos polariseurs. On de´finit alors :
U ≡ I45x − I45y (3.5)
ou` l’exposant 45 signifie que l’on se place dans une base oriente´e a` 45◦ par rapport a` x.
On remarque ime´diatement que U est l’e´quivalent de Q dans cette nouvelle base. Cette fois–ci,
l’ensemble des parame`tres I,Q,U permet de comple`tement situer l’ellipse dans le plan x, y.
En effet :
– I et Q fournissent A2x etA
2
y
– U fournit φ :
U ≡ I45x − I45y = 〈
∣∣∣∣ 1√2 (Ex + Ey)
∣∣∣∣2〉+ 〈∣∣∣∣ 1√2 (−Ex +Ey)
∣∣∣∣2〉
=
1
2
∣∣∣Ax +Ayeiφ∣∣∣2 + 1
2
∣∣∣−Ax +Ayeiφ∣∣∣2
= 2AxAy cosφ
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ψ
)180 − ψ
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Q>0, U<0 Q>0, U>0
Q<0, U>0Q<0, U<0
Fig. 3.1 – Haut : Les deux ellipses repre´sente´es ci–dessus ont les meˆmes projections sur x et y et ont donc
le meˆme parame`tre Q. En revanche, leur projection sur les axes x45 et y45 permettent de les distinguer. Bas :
Re´capitulatif des signes de Q et U en fonction de la position de l’ellipse dans le plan.
Ces parame`tres sont les parame`tres de Stokes. Il existe e´galement le quatrie`me parame`tre :
V = 2AxAy sinφ (3.6)
qui permet de caracte´riser comple`tement l’e´tat de polarisation en ajoutant la connaissance
du signe de la phase. Comme ce signe nous est inaccessible, nous n’y ferons plus re´fe´rence dans
la suite de cet expose´.
On de´finit e´galement le degre´ de polarisation :
p ≡
√
Q2 + U2 + V 2
I
(3.7)
Si l’onde est comple`tement polarise´e, on a de plus la relation suivante :
I2 = Q2 + U2 + V 2 (3.8)
On de´finit e´galement le degre´ de polarisation line´aire :
pl ≡
√
Q2 + U2
I
(3.9)
Remarque :
Compte tenu du fait que V n’est pas mesurable par des bolome`tres aux fre´quences ou` nous
e´tudions le CMB (la centaine de GHz) et que V est nul dans le cas du CMB (cf. 3.2.1), afin de
ne pas alourdir les notations dans la suite du texte :
Dans toute la suite de cet expose´, nous ne conside´rerons plus que le degre´ de
polarisation line´aire, que nous appellerons simplement “degre´ de polarisation” et
que nous noterons simplement p.
Alge`bre des Parame`tres de Stokes
Avant de relier les parame`tres I,Q,U aux mesures d’un de´tecteur polarise´ dans le paragraphe
suivant, nous allons tout d’abord montrer comment ils se transforment quand on change la base
de re´fe´rence. Nous supposons pour cela que dans la base (x, y) les parame`tres de l’onde sont
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α
y
x
a
b
Fig. 3.2 – Convention d’orientation relative des bases (x, y) et (a, b) dans lesquelles on cherche les parame`tres
de Stokes de l’ellipse de polarisation repre´sente´e.
(I,Q,U)xy, et que nous cherchons les parame`tres (I,Q,U)ab dans la base (a, b), ou` la direction
a fait un angle α avec l’axe x (cf. Fig. 3.2).
L’intensite´ est bien e´videmment conserve´e. Nous avons alors :(
Ea
Eb
)
=
(
cosα sinα
− sinα cosα
)(
Ex
Ey
)
(3.10)
Ainsi1 :
Qab = 〈|Ea|2〉 − 〈|Eb|2〉
= | cosαAx + sinαAyeiφ|2 − | − sinαAx + cosαAyeiφ|2
= (A2x −A2y) cos 2α+ 2AxAy cosφ sin 2α
= Qxy cos 2α+ Uxy sin 2α
Le calcul est similaire pour Uab en faisant le changement α→ α+ pi/4 :
Uab = −Qxy sin 2α+ Uxy cos 2α
Nous pouvons donc a` pre´sent donner la relation ge´ne´rale de transformation des parame`tres
de Stokes dans une base (a, b) dont l’axe a fait l’angle α par rapport a` l’axe x de la base d’origine : IQ
U

ab
=
 1 · ·· cos 2α sin 2α
· − sin 2α cos 2α
 IQ
U

xy
(3.11)
La relation pre´ce´dente fournit imme´diatement la de´termination de l’orientation de l’ellipse.
En effet, dans la base propre de l’ellipse, de´finie par son grand et son petit axe, les parame`tres
de Stokes sont : Qpropre = pI et Upropre = 0. Si l’ellipse fait l’angle ψ par rapport a` notre axe x
de re´fe´rence, l’application de la relation (3.11) pour l’angle −ψ conduit a` :
Q = cos 2ψ Qpropre (3.12)
U = sin 2ψ Qpropre (3.13)
et donc ;
ψ =
1
2
arctan
U
Q
(3.14)
Remarques :
1Nous omettons volontairement le facteur e−iωt pour ne pas alourdir les notations
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– On prendra garde dans le calcul de l’arctangente, a` ne pas prendre brutalement l’arctan-
gente mathe´matique, de´fini sur ] − pi2 , pi2 [, sinon l’angle ψ se retrouverait contraint dans
]− pi4 , pi4 [. Il faudra de´terminer l’angle 2ψ entre 0 et 2pi, pour bien de´terminer ensuite ψ qui
est bien de´fini a` pi pre`s.
Mesure et De´termination des Parame`tres de Stokes
Supposons que la direction principale de polarisation de l’onde incidente fasse l’angle ψ avec
l’axe x de notre syste`me de re´fe´rence. En vertu du paragraphe pre´ce´dent, nous avons donc
Q = pI cos 2ψ et U = pI sin 2ψ. Supposons a` pre´sent que nous disposons d’un de´tecteur polarise´
qui fait l’angle α avec x. Celui–ci n’est sensible qu’a` la projection du champ e´lectrique sur sa
direction passante, il mesure donc (au bruit pre`s) :
m ∝ 〈 E2 cos2(α− ψ) 〉
∝ 〈 1
2
E2 (1 + cos 2α cos 2ψ + sin 2α sin 2ψ) 〉
∝ 1
2
(I +Q cos 2α+ U sin 2α) (3.15)
Il faut donc au moins trois mesures suivant trois angles distincts pris entre 0 et pi pour
de´terminer les 3 parame`tres de Stokes pour un meˆme point observe´. Dans le cas ge´ne´ral, un
meˆme point est observe´ plusieurs fois et ne constitue qu’un pixel parmi les autres d’une carte. Il
faut donc e´tendre la formule pre´ce´dente pour combiner au mieux les diffe´rentes mesures relatives
a` ce pixel, mais e´galement tenir compte du bruit et des mesures voisines, des correlations entre
e´chantillons, des correlations pixel a` pixel, en traitant simultane´ment toute la carte. Si l’on
dispose de n mesures, (3.15) se ge´ne´ralise en un syste`me matriciel
M = AS + N (3.16)
M est le vecteur des n mesures mi, N le vecteur de bruit, S le vecteur des parame`tres
de Stokes (la carte du ciel observe´) et A est la matrice de pointage, qui contient a` la fois les
coordonne´es du pixel et les angles des polariseurs. Son expression analytique n’est pas tre`s
intuitive, aussi nous choisissons un cas particulier pour l’expliciter. Si i = 1, ..., n de´signe les
indices des pixels du ciel observe´, S est le vecteur :
(I1 Q1 U1 I2 Q2 U2 · · · In Qn Un). (3.17)
Pour fixer les ide´es, supposons que les deux mesures mt et mt1 soient relatives aux pixels
nume´ro 1 et 2, alors les lignes t et t1 de A sont :
1
2
(
1 cos 2αt sin 2αt 0 0 0 0 · · · 0
0 0 0 1 cos 2αt1 sin 2αt1 0 · · · 0
)
(3.18)
La de´termination du vecteur de Stokes se fait en minimisant le χ2 du syste`me :
χ2 = (M−AS)TN−1(M−AS) (3.19)
ou` N est la matrice de covariance du bruit. La solution est donc :
S =
(ATN−1A)−1ATN−1M (3.20)
et la matrice de variance du vecteur de Stokes S est :
V = (ATN−1A)−1 (3.21)
Nous avons donc la solution formelle de la de´termination de la polarisation du rayonnement
e´tudie´. Le de´tail de sa mise en pratique est pre´sente´ au paragraphe 7.3 et en annexe ??.
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Configuration d’un plan focal
Nous venons de montrer comment, a` partir de mesures par des de´tecteurs polarise´s a`
diffe´rentes orientations, on pouvait reconstruire l’e´tat de polarisation du rayonnement incident.
En pratique, existe–t–il une configuration de ces de´tecteurs qui minimise l’erreur sur la
reconstruction des parame`tres de Stokes ?
Couchot et al [21] ont montre´ qu’une telle configuration e´tait obtenue si les orientations des
n de´tecteurs couvraient uniforme´ment 180◦.
Supposons en effet que le bruit soit blanc et identique d’un de´tecteur a` l’autre, de de´viation
standard σ. Dans ce cas, la matrice N s’e´crit simplement :
N = diag(σ2) (3.22)
N disparaˆıt alors de l’e´quation (3.20), et la matrice de variance devient :
V−1 = 1
σ2
ATA (3.23)
avec :
ATA = 1
4
 n ∑ cos 2αi ∑ sin 2αi∑ cos 2αi ∑ cos2 2αi ∑ cos 2αi sin 2αi∑
sin 2αi
∑
cos 2αi sin 2αi
∑
sin2 2αi
 (3.24)
On remarque alors que si les αi sont e´galement re´partis et couvrent 180
◦, et si chaque
de´tecteur fournit un nombre identique de mesures, alors les sommes de cosinus et de sinus
s’annulent, et la matrice de covariance est diagonale. On a alors :
V = 4
n
σ2
 1 0 00 2 0
0 0 2
 (3.25)
Les erreurs sur les parame`tres de Stokes sont donc de´corre´le´es et le volume de la boˆıte d’erreur
prend sa valeur minimale : 8pi3
(
4σ√
n
)3
.
Ce type de configuration est celui adopte´ pour Archeops2 et PLANCK3.
3.2 La polarisation du CMB
Cette partie est consacre´e aux proprie´te´s de polarisation du CMB. Nous commencerons par
de´montrer pourquoi le CMB doit eˆtre polarise´, en montrant quelles sont les sources qui ge´ne`rent
de la polarisation et pourquoi elles sont pre´sentes dans l’Univers primordial. Nous de´crirons
ensuite par quels moyens on e´tudie la distribution statistique des e´tats de polarisation et quelles
sont les informations cosmologiques que l’on peut en tirer.
3.2.1 Interaction Thomson
Au moment du de´couplage matie`re–rayonnement, lorsque le CMB se forme, l’Univers est un
plasma totalement ionise´ d’e´lectrons, protons, photons. Les photons sont en interaction perma-
nente avec les baryons. La section efficace de diffusion photon–particule charge´e e´tant inverse-
ment proportionnelle au carre´ de la masse, les principaux diffuseurs sont les e´lectrons. La section
efficace de la diffusion Thomson est :
2Cf. chapitre 5
3Cf. chapitre 8
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Fig. 3.3 – Diffusion Thomson d’un photon sur un e´lectron. θ est l’angle entre les directions incidente ~z′ et
diffuse´e ~z dans le plan de diffusion. ~x et ~x′ sont paralle`lles.
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Fig. 3.4 – Une anisotropie quadrupolaire de l’intensite´ incidente sur un e´lectron diffuseur du plasma primordial
au moment du de´couplage ge´ne`re une polarisation line´aire du photon diffuse´ du point de vue de l’observateur.
Gauche : Deux directions d’incidence sur un e´lectron orthogonales entre elles, avec des intensite´s diffe´rentes (pro-
jection a` deux dimensions perpendiculairement a` la ligne de vise´e), et les polarisation transmises apre`s diffusion.
Droite : Meˆme sche´ma en pseudo–perspective.
dσ
dΩ
=
3σT
8pi
|ˆ · ˆ′|2 (3.26)
ou` σT est la section efficace Thomson totale, ˆ
′ et ˆ sont les vecteurs unitaires indiquant
les polarisations line´aires du photon incident et diffuse´, et dΩ est l’e´le´ment d’angle solide. On
voit donc que pour un photon pris individuellement, l’interaction favorise l’e´tat de polarisation
ˆ′. Remarquons e´galement que cette interaction ne modifie pas la phase et ne peut donc pas
ge´ne´rer de polarisation circulaire :
Dans le cas du CMB : V = 0
La relation (3.26) permet e´galement de pre´dire quelle direction de polarisation est
pre´fe´rentiellement transmise lors de la diffusion. Prenons la figure 3.3 : la composante de ˆ′
paralle`le a` x′ est inte´gralement transmise, la composante paralle`le a` y′ est atte´nue´e par le cosi-
nus de l’angle de diffusion et se trouve comple`tement e´teinte quand la diffusion a lieu a` 90◦.
3.2.2 Ge´ne´ration de la polarisation par un quadrupole : approche qualitative
Du point de vue de l’observateur, l’e´tat de polarisation de chaque photon est bien suˆr
inaccessible. Seules des re´gions dans le ciel pour lesquelles les photons auraient une polarisation
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Monopole Dipole Quadrupole
Fig. 3.5 – Gauche : Repre´sentation de la direction de polarisation transmise pour deux directions incidentes or-
thogonales et situe´es dans le plan de ciel. Si l’intensite´ incidente est isotrope les polarisations incidentes s’annulent
mutuellement, si elle est dipolaire, la polarisation “verticale” compense exactement la polarisation “horizontale”.
Pour une anisotropie quadrupolaire, il n’y a plus de compensation, et l’observateur voit de la polarisation.
commune peuvent eˆtre observables. La figure 3.4 illustre un des me´canismes qui ge´ne`rent ces
re´gions. Conside´rons un e´lectron du plasma primordial au moment du de´couplage, et de´finissons
par rapport a` celui–ci une direction d’observation ~i. Du point de vue de l’observateur, il nous
faut a` pre´sent de´finir deux directions ~e1, ~e2 orthogonales a` ~i pour de´finir l’orientation de la
polarisation. Conside´rons a` pre´sent deux directions incidentes sur l’e´lectron, orthogonales entre
elles, dans le plan de la figure, et pour chacune, de´finissons les axes de re´fe´rence sur lesquels
se projette l’e´tat de polarisation. Ceux–ci doivent eˆtre orthogonaux entre eux et vis–a`–vis de
la direction de propagation du photon. On peut donc fixer l’un des deux suivant ~e1 ou ~e2 sans
restreindre la ge´ne´ralite´ de la discussion. En vertu du terme | · ′| de la section efficace, on
voit que pour chacune des directions incidentes, seule une composante de la polarisation est
transmise en direction de l’observateur : la direction ~e1 pour le rayon incident provenant du
haut sur la figure, la direction ~e2 pour celle venant de la gauche.
Conside´rons alors les types d’anisotropie que peut pre´senter l’intensite´ incidente sur
l’e´lectron, et prenons pour cela la figure 3.5. La longueur des traits repre´sente l’intensite´.
- Monopole : si l’intensite´ est isotrope, la polarisation totale re´sultante est nulle.
- Dipole : pour fixer les ide´es en prenant la figure 3.5, supposons que l’intensite´ venant de
la droite et de la gauche de l’e´lectron est identique, tandis que celle suivant la direction
verticale pre´sente un gradient. La` encore, aucune polarisation n’est observe´e, puisque la
contribution “gauche + droit” compense exactement la contribution “haut + bas”, par
de´finition du dipole.
- Quadrupole : les deux contributions pre´ce´dentes ne se compensent pas, et il y a ge´ne´ration
de polarisation pour l’observateur.
Il faut donc au moins une anisotropie quadrupolaire de l’intensite´ incidente pour observer
de la polarisation.
3.2.3 Ge´ne´ration de la polarisation par un quadrupole : approche quantita-
tive
Nous allons a` pre´sent quantifier le raisonnement qualitatif du paragraphe pre´ce´dent. Nous
suivrons pour cela Kosowsky [73].
Conside´rons la figure 3.3 qui de´finit les axes de re´fe´rence de notre discussion et l’angle de
diffusion θ. Nous noterons avec un “ ′ ” les parame`tres de Stokes relatifs aux photons incidents,
et gardons les notations standard (I,Q,U) pour les parame`tres de Stokes de l’onde diffuse´e
vue par l’observateur. L’intenstite´ incidente I ′ est suppose´e non polarise´e. L’application de la
relation (3.26), pour une surface d’interaction σb permet de calculer les projections Ix et Iy :
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Ix =
3σT
8piσb
[
I ′x(~x
′ · ~x)2 + I ′y(~y ′ · ~x)2
]
Iy =
3σT
8piσb
[
I ′x(~x
′ · ~y)2 + I ′y(~y ′ · ~y)2
]
Afin d’estimer U on projette de la meˆme manie`re sur les axes x45 et y45, ce qui conduit
finalement a` :
I =
3σT
16piσb
I ′(1 + cos2 θ)
Qdiff =
3σT
16piσb
I ′ sin2 θ
Udiff = 0
Ces relations sont valables pour le syste`me d’axes de la figure 3.3 de´fini dans le plan de diffu-
sion. Dans le cas ge´ne´ral, ce plan fait un angle φ avec le plan de re´fe´rence (x, z) de l’observateur.
Dans le syste`me d’axes de l’observateur, on obtient donc les expressions de Q et U en appliquant
la relation (3.11) :
Q = cos(2φ)Qdiff
U = − sin(2φ)Udiff
Il ne reste alors plus qu’a` sommer sur toutes les directions incidentes pour obtenir les ca-
racte´ristiques de l’onde diffuse´e :
I =
3σT
16piσb
∫
I ′(θ, φ)(1 + cos2 θ)dΩ
Q =
3σT
16piσb
∫
I ′(θ, φ) sin2 θ cos(2φ)dΩ
U = − 3σT
16piσb
∫
I ′(θ, φ) sin2 θ sin(2φ)dΩ
De´composons alors I ′ en harmoniques sphe´riques suivant (x, y, z) :
I ′ =
∑
lm
almYlm(θ, φ) (3.27)
Le de´tail du calcul est reporte´ en annexe E. Il montre que lorsque la direction d’observation
est zˆ, la seule composante qui contribue a` la polarisation est la composante a22, et qu’on a alors :
I =
3σT
16piσb
[
8
√
pi
3
a00 +
4
3
√
pi
5
a20
]
Q =
3σT
8piσb
√
2pi
15
Re a22
U = − 3σT
8piσb
√
2pi
15
Im a22
Dans le cas ge´ne´ral, la direction d’observation nˆ n’est bien entendu pas aligne´e avec l’axe zˆ
des Ylm. Notons R la rotation qui transforme zˆ en nˆ. On obtient la de´composition multipolaire
a˜lm de l’intensite´ dans la nouvelle base d’axe principal nˆ par la relation :
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a˜lm =
∫
Y ∗lm(RΩ)I
′(Ω)dΩ
=
m∑
m′=−m
Dl∗m′m(R)
∫
Y ∗lm′(RΩ)I
′(Ω)dΩ
=
m∑
m′=−m
Dl∗m′m(R)alm′ (3.28)
ou` Dlm′m de´signe la fonction D de Wigner
4 On a donc le re´sultat suivant :
Ce sont les composantes quadrupolaires de l’intensite´ incidente sur le diffuseur, et
elles seules, qui ge´ne`rent la polarisation vue par l’observateur.
Chaque composante, caracte´rise´e par la valeur de m a une source physique diffe´rente et cre´e
une figure de polarisation diffe´rente.
3.3 Perturbations et figures de polarisation
Au cours des paragraphes pre´ce´dents, nous avons montre´ comment un rayonnement non
polarise´ (mais avec une anisotropie d’intensite´ quadrupolaire) pouvait acque´rir une polarisation
du point de vue de l’observateur. Il reste a` pre´sent une dernie`re e´tape a` comple´ter : quelles sont
les sources de ces quadrupoles ?
Intuitivement, on s’attend a` ce que les me´canismes qui ge´ne`rent des anisotropies de
tempe´rature jouent e´galement un roˆle vis a` vis de la polarisation. Si tel est le cas, on doit
e´galement observer des corre´lations entre la polarisation et la tempe´rature.
Il existe trois types de perturbation : scalaire, vectoriel, tensoriel. Leurs sources physiques
sont respectivement, les sur(sous)–densite´s, les mouvements de vortex, la pre´sence d’ondes gra-
vitationnelles5. Nous allons de´tailler ceci, en montrant quelle figure de polarisation est engendre´e
par quel type de perturbation.
3.3.1 Perturbation scalaire
Conside´ration de syme´trie
Une perturbation de densite´ a pour effet d’accre´ter ou de “repousser” la matie`re qui l’entoure.
Cet effet est a` syme´trie sphe´rique : si ~k de´signe le vecteur d’observation depuis la perturbation,
la vitesse du fluide ve´rifie ~v ‖ ~k, ce qui correspond au quadrupole Y20 [57], le m = 0 justifiant la
de´nomination “scalaire”.
Cette syme´trie sphe´rique engendre e´galement une syme´trie par rapport a` tout plan passant
par le centre de la perturbation. Reportons nous alors a` la figure 3.6. On prend comme re´fe´rences
dans le plan de ciel les vecteurs (~er, ~eθ) et
~e45r =
1√
2
(~er + ~eθ)
~e45θ =
1√
2
(−~er + ~eθ) .
4Pour plus de de´tails, voir l’annexe C.
5Remarquons que les ondes gravitationnelles ge´ne`rent e´galement une partie des perturbations scalaires. Ce
sont en revanche les seules a` produire des perturbations tensorielles
3.3. PERTURBATIONS ET FIGURES DE POLARISATION 53
Fig. 3.6 – Une surdensite´ est une perturbation invariante par parite´. La figure de polarisation qu’elle engendre
doit donc eˆtre e´galement invariante par parite´. La parite´ laisse ~er invariant et transforme ~eθ en ~e
′
θ = −~eθ, et de
meˆme pour les vecteurs de de´finition de U . Dans ce nouveau repe`re, Q′ = Q et U ′ = −U .
On de´finit les observables de Stokes “radiales” dans ce syste`me :
Qr = ( ~E · ~er)2 − ( ~E · ~eθ)2
Ur = ( ~E · ~e45r )2 − ( ~E · ~e45θ )2 (3.29)
La syme´trie par rapport au plan P de la figure transforme ~eθ en ~eθ
′ = −~eθ : c’est ce que
l’on entend par changement de “parite´”. Dans ce repe`re syme´trique, on a Q′ = Q et U ′ = −U .
La perturbation e´tant elle invariante par parite´, la figure de polarisation qu’elle engendre doit
eˆtre invariante par parite´. Il en re´sulte que U ′ = −U = U = 0.
Une perturbation scalaire produit un champ de
polarisation Q pur.
La figure de polarisation, c’est–a`–dire la direction du vecteur de polarisation au voisinage de
la perturbation, est donc soit radiale (Qr > 0) soit tangentielle (Qr < 0), selon que l’on a une
sur ou une sous–densite´.
Phe´nome´nologie
Conside´rons par exemple une sur–densite´ (Fig. 3.7), c’est–a`–dire un point froid du CMB.
Celle–ci, par effet gravitationnel, attire le plasma qui l’entoure vers elle–meˆme. Le plasma
se de´place donc dans l’ensemble concentriquement vers la sur–densite´, mais avec une vitesse
d’autant plus grande que l’on est proche du centre6. Ainsi, un e´lectron test e proche de la
sur–densite´, se de´place vers le centre de la zone d’influence, plus vite que ceux qui sont plus
distants de la sur–densite´, mais moins vite que ceux qui en sont plus pre`s. Radialement,
l’e´lectron e voit donc le plasma environnant s’e´loigner de lui. A l’inverse, les lignes de
convergence e´tant concentriques, dans la direction ~eθ orthogonale au rayon, l’e´lectron e voit le
plasma se rapprocher de lui. Le comportement du plasma est donc oppose´ dans deux directions
orthogonales vis–a`–vis de l’e´lectron e : c’est un quadrupole. Les photons sont en interaction
permanente avec le plasma et suivent donc ses mouvements. D’autre part, en reprenant les
figures 3.3 et 3.4, on voit que la composante de polarisation pre´fe´rentiellement transmise est
orthogonale a` la direction d’incidence et a` la direction diffuse´e. Compte tenu de l’orientation du
6Cf. remarque au paragraphe suivant.
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Fig. 3.7 – Gauche : Autour d’une fluctuation (ici une sur–densite´), le plasma acquiert un mouvement qui vis a`
vis d’un e´lectron isole´ est quadrupolaire. Droite : figure de polarisation engendre´e par une surdensite´.
quadrupole (cf. Fig. 3.7), on voit que c’est la direction radiale de polarisation qui est transmise
principalement. Il est clair que dans le cas d’une sous–densite´, un raisonnement analogue
conduirait a` une orientation oppose´e de la polarisation (Fig. 3.11).
Bilan :
- une sur–densite´ du CMB (point froid) ge´ne`re une figure de polarisation radiale
- une sous–densite´ (point chaud) ge´ne`re une figure de polarisation tangentielle
Remarque : L’allure de la figure de polarisation de´pend de l’orientation du quadrupole, qui
de´pend de la vitesse du plasma. L’affirmation que celle–ci est d’autant plus grande que l’on est
proche de la sur–densite´ ne´cessite quelques pre´cisions. En effet, celle–ci de´coule du fait que le
plasma qui se de´place vers la sur–densite´, “descend” le puits de potentiel gravitationnel qu’elle
cre´e. Ainsi, il va effectivement d’autant plus vite qu’il est “bas” dans le puits. Cependant, ce
raisonnement ne tient plus lorsqu’on est “trop pre`s” de la sur–densite´, car en s’approchant de
la perturbation, la densite´ du plasma croˆıt e´galement, et avec elle la pression de radiation qui
s’oppose au mouvement du plasma. Pre`s du centre de la perturbation, on devrait donc avoir des
vitesses d’autant plus faibles que l’on est pre`s du centre, et donc un quadrupole inverse´, et avec
lui la figure de polarisation. Entre ces deux contributions, nous supposons que le gradient de
vitesse est dominant au bord du puits de potentiel et que c’est donc la` qu’il faut chercher la figure
de polarisation principale [22, 73]. Ceci a e´te´ confirme´ par les mesures re´centes de polarisation
(cf. Sect. 3.4.3) de DASI [74] et WMAP [72], qui montrent que le spectre de E et celui de la
corre´lation TE sont en accord avec ces conside´rations the´oriques.
3.3.2 Perturbation vectorielle
Les perturbations vectorielles correspondent aux mouvements de vortex du fluide, qui
ne sont pas ne´cessairement associe´s a` des fluctuations de densite´. Cette fois–ci, ~v ⊥ ~k, mais
l’orientation de la vitesse change de pi quand ~k → −~k [57]. Le mouvement du fluide orthogonal
a` la direction d’observation locale ~k cre´e un effet Doppler dont les lobes piquent a` 45◦ de ~k et
~v. Les lobes sont bien suˆr inverse´s quand on observe suivant −~k. Le quadrupole associe´ a` cette
perturbation est Y21, d’ou` le nom de vectoriel. Cette fois–ci la figure n’est plus invariante par
parite´ dans le syste`me radial, et donc :
Une perturbation vectorielle peut ge´ne´rer Qr et Ur non nuls.
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Fig. 3.8 – De´formation d’un cercle de particules test par le passage d’une onde gravitationnelle. Cette fois–ci, un
plan quelconque passant par le centre du cercle initial de particules n’est pas plan de syme´trie de la perturbation :
elle n’est pas invariante par parite´ et peut donc ge´ne´rer Qr et Ur. Pour la figure de polarisation, on fixe Qr a` 0
pour mettre l’accent sur la contribution de Ur.
Remarque importante : Dans le cas d’un univers de type inflationnaire, les perturbations
vectorielles sont ne´gligeables. On ne trouve de perturbations vectorielles que dans des mode`les
de type de´fauts topologiques qui pre´sentent des sources de perturbation produites apre`s la phase
inflationnaire.
3.3.3 Perturbation tensorielle
Ces perturbations sont caracte´ristiques du passage d’une onde gravitationnelle, comme
celles produites lors de la phase d’inflation par exemple. Si on l’observe suivant sa direction de
propagation ~z, l’onde de´forme l’espace temps en comprimant la direction ~x puis la direction ~y
(cf. Fig. 3.8). Ceci correspond au quadrupole Y22. On voit sur la figure 3.8 que la` encore, la
perturbation n’est pas invariante par parite´ et que l’on peut donc attendre Ur 6= 0.
Une perturbation tensorielle peut ge´ne´rer Qr et Ur non nuls.
3.4 Les champs de polarisation E et B
Comme nous l’avons pre´sente´ au paragraphe 2.4.3, c’est par l’e´tude statistique du CMB
que l’on retire les informations physiques. Cela tient par nature au caracte`re stochastique des
anisotropies du CMB, mais e´galement au fait que l’on cherche a` acque´rir des informations sur
l’Univers dans son ensemble. Il en est de meˆme pour la polarisation.
Afin d’e´tudier statistiquement les anisotropies de polarisation, nous allons tout d’abord
de´finir deux spectres de puissance analogues a` celui de la tempe´rature du point de vue concep-
tuel, mais techniquement diffe´rents. Nous montrerons ensuite comment ces spectres e´voluent en
fonction du mode`le d’Univers conside´re´.
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Fig. 3.9 – Gauche : Sche´ma des valeurs de Q au voisinage d’une surdensite´ dans un re´fe´rentiel unique pour le
plan de ciel. En moyenne 〈I0Q〉 = 0. Droite : Sche´ma des valeurs de Q dans la base radiale en chaque point. Cette
fois–ci 〈I0Q〉 6= 0.
3.4.1 Proble´matique
Afin de calculer les spectres de puissance de la polarisation, on serait tente´ d’appliquer
directement le formalisme de´veloppe´ pour les anisotropies de tempe´rature a` la polarisation.
Mais on se heurte imme´diatement a` une difficulte´ technique : Q et U de´pendent du choix des
axes de re´fe´rence, ne sont pas invariants par rotation autour de la ligne de vise´e. Ils doivent donc
eˆtre tourne´s dans le re´fe´rentiel du laboratoire avant d’eˆtre superpose´s7[90].
Afin d’illustrer cela, prenons la figure 3.9 (gauche) et conside´rons le voisinage d’une sur-
densite´ au point O. D’apre`s 3.3.1, elle engendre une figure de polarisation radiale, qui est donc
corre´le´e a` l’intensite´. Supposons a` pre´sent que l’on veuille calculer cette corre´lation en termes des
parame`tres de Stokes. Nous allons estimer la corre´lation entre I et Q , c’est–a`–dire la moyenne
sur les points a` la distance θ :
〈IOQ〉θ et 〈IOU〉θ
et de meˆme pour U . Supposons qu’en chaque point du plan de ciel conside´re´, le re´fe´rentiel
choisi pour exprimer Q et U soit le re´fe´rentiel “naturel” (~ex, ~ey). La figure 3.9 (gauche)
montre alors que les valeurs autour de O de Q et U varient de telle sorte que les moyennes
〈IQ〉 et 〈IU〉 sont nulles. Ceci signifierait donc que la polarisation est de´corre´le´e de la
tempe´rature, ce qui est faux dans ce cas pre´cis. En revanche, si l’on refait le calcul dans la
base radiale (cf. Fig. 3.9 droite), c’est–a`–dire qu’a` chaque paire de points que l’on prend lors
du calcul des moyennes, on rede´finit Q et U dans un repe`re dont les axes sont de´finis par
rapport aux deux points, et non par rapport a` un choix arbitraire, on voit que cette fois–ci, Q et
U sont constants, la syme´trie de la figure est respecte´e et la corre´lation est correctement e´value´e.
Bien que de´licat, le calcul tenant compte de cette rotation en tout point est faisable [90],
mais ne s’exprime simplement que dans le cas des petites e´chelles. Afin de permettre une e´tude
a` toute e´chelle, il serait inte´ressant de manipuler des grandeurs scalaires comme la tempe´rature,
qui ne de´pendent que de la direction d’observation et pas d’un autre choix de repe`re. Deux
formalismes similaires sont apparus re´cemment (et simultane´ment) pour baˆtir ces observables :
7Nous avons de´ja` e´te´ confronte´s a` un proble`me similaire lors du calcul de la diffusion Thomson au para-
graphe 3.2.2.
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Fig. 3.10 – Conventions pour la construction de E et B dans l’espace re´el sur le plan de ciel dans l’approximation
des petits angles. On cherche a` e´valuer la contribution de la polarisation du point ~ a` E(~θ) et B(~θ). Q(~) et U(~)
de´pendent du choix du repe`re local qui fait un angle ψ avec la direction radiale ~r = ~− ~θ. θ˜ est la distance entre
les deux points ~θ et ~.
- Kamionkowski, Kosowsky et Stebbins de´crivent la polarisation a` l’aide d’harmoniques
sphe´riques tensorielles [68]
- Seljak et Zaldarriaga le font a` l’aide d’harmoniques sphe´riques spinne´es [126]
Le formalisme de Seljak et Zaldarriaga semble eˆtre devenu plus populaire (sans doute par le
biais du code de simulation CMBfast [125]), et c’est celui que nous suivrons dans la suite de cet
expose´. Il s’appuie sur la de´finition de deux nouvelles observables E et B.
3.4.2 Construction de E et B
Construction dans l’espace re´el
Le but est de construire, par une transformation line´aire et inversible, a` partir de Q et U ,
deux quantite´s E et B qui conservent la proprie´te´ de distinguer les types de perturbations (c’est–
a`–dire qui n’aient pas la meˆme parite´), mais qui soient invariantes par rotation autour de la ligne
de vise´e. Nous nous plac¸ons pour cela dans l’approximation des petits angles en suivant [156],
c’est–a`–dire que l’on conside`re qu’on observe une petite zone du ciel et qu’on peut approcher le
ciel par un plan.
Les notations utilise´es dans ce paragraphe sont de´finies sur la figure 3.10. Les diffe´rents points
du ciel ~θ sont repe´re´s par rapport a` la base (~ex, ~ey). En chaque point, Q et U de´pendent du choix
d’un repe`re. On ne peut donc pas de´finir E et B localement par une transformation inversible,
sans quoi eux aussi de´pendraient du repe`re. Ils sont donc de´finis en un point par une fonction
du voisinage :
E(~θ) =
∫
KE(~θ,~)S(~) d
2~
B(~θ) =
∫
KB(~θ,~)S(~) d
2~
ou` K est le noyau de la transformation et S de´signe le vecteur de Stokes (Q,U). Nous allons a`
pre´sent e´valuer la contribution du point ~ a` E(~θ) pour de´terminer la forme de K. Nous cherchons
une transformation line´raire, c’est–a`–dire de la forme :
δE(~θ) ∝ αEQQ+ αEUU
Q et U de´pendent du choix du repe`re local qui fait l’angle φ avec ~ex, donc α
E
Q,U doivent en
de´pendre e´galement. Il faut aussi tenir compte a priori de la se´paration entre ~θ et ~. Aucune
direction ne devant eˆtre privile´gie´e, seule la distance θ˜ est prise en compte. Ainsi :
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δE(~θ) ∝ αEQ(θ˜, φ)Q+ αEU (θ˜, φ)U = w(θ˜)
[
αEQ(φ)Q+ α
E
U (φ)U
]
Afin de simplifier les calculs, plac¸ons nous dans la base radiale (~er, ~et). On veut que E soit
invariant par rotation, donc pour tout ψ :
αEQ(0)Qr + α
E
U (0)Ur = α
E
Q(ψ)Q(ψ) + α
E
U (ψ)U(ψ)
= αEQ(ψ) [Qr cos 2ψ + Ur sin 2ψ] + α
E
U (ψ) [−Qr sin 2ψ + Ur cos 2ψ]
=
[
αEQ(ψ) cos 2ψ − αEU (ψ) sin 2ψ
]
Qr
+
[
αEU (ψ) cos 2ψ + α
E
U (ψ) sin 2ψ
]
Ur
et donc :
αEQ(ψ) = cos 2ψ α
E
Q(0) + sin 2ψ α
E
U (0)
αEU (ψ) = − sin 2ψ αEQ(0) + cos 2ψ αEU (0)
On souhaite e´galement que E soit invariant par parite´, c’est–a`–dire par re´flexion d’axe ~r. Le
raisonnement mene´ au paragraphe 3.3.1 se reconduit ici : en notant avec un “ ′ ” les observables
dans le syste`me re´fle´chi, on a
Q′r = Qr
U ′r = −Ur
Donc αEU (θ˜, 0) = 0 d’ou` l’on tire finalement, en incluant la normalisation de α
E
Q(0) dans la
ponde´ration w, la forme de la transformation KE :
αEQ(ψ) = w(θ˜) cos 2ψ
αEU (ψ) = −w(θ˜) sin 2ψ
Nous avions de´ja` remarque´ au paragraphe 3.3.1 qu’une perturbation scalaire (invariante par
parite´) ne pouvait ge´ne´rer que de la polarisation radiale Ur = 0. On montre ici que la construction
d’une quantite´ invariante par parite´ a` partir de Q et U ne peut se faire qu’a` partir de Qr.
E(~θ) =
∫
w(θ˜′)Qr(~θ + ~θ′)d2θ˜′ (3.30)
=
∫
w(θ˜′)
[
Q(~θ + ~θ′) cos 2φ′ + U(~θ + ~θ′) sin 2φ′
]
d2θ˜′
En suivant le meˆme raisonnement pour B, on montre que :
B(~θ) =
∫
w(θ˜′)Ur(~θ + ~θ′)d2θ˜′ (3.31)
=
∫
w(θ˜′)
[
−Q(~θ + ~θ′) sin 2φ′ + U(~θ + ~θ′) cos 2φ′
]
d2θ˜′
Parmi les ponde´rations possibles en fonction de la distance θ˜, le choix de w(θ˜) = −1/θ˜2
assure un lien simple avec la de´composition en harmoniques sphe´riques qui sera de´crite au
paragraphe suivant et utilise´e par la suite.
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Fig. 3.11 – Sche´ma re´capitulatif des valeurs des champs E et B et des figures de polarisation associe´es et de la
nature de la perturbation qui les cre´e.
Comme nous l’avons montre´ en 3.3, les diffe´rents types de perturbations ge´ne`rent diffe´rentes
figures de polarisation. En rapprochant cela de l’e´tude du paragraphe pre´ce´dent, nous pouvons
donc conclure que :
- une perturbation scalaire ne ge´ne`re que Qr, donc : B = 0
- une perturbation tensorielle ge´ne`re Qr et Ur : E,B 6= 0
Une de´tection de B non nulle signe donc la pre´sence d’un fond d’ondes
gravitationnelles primordiales.
En reprenant les figures 3.7 et 3.8, et les e´quations (3.30, 3.31), nous pouvons donc re´sumer
l’allure des diffe´rentes observables de polarisation de´finies jusqu’ici en fonction de la perturbation
qui les ge´ne`re (Fig. 3.11).
Construction dans l’espace des Ylm
Rappelons la relation (3.11) : une fois la base d’observation choisie dans le plan du ciel, une
rotation d’un angle ψ autour de la ligne d’observation transforme (Q,U) en (Q′, U ′) :(
Q′
U ′
)
=
(
cos 2ψ sin 2ψ
− sin 2ψ cos 2ψ
)(
Q
U
)
(3.32)
En notant nˆ le vecteur unitaire qui de´finit la direction d’observation, on peut alors e´crire :
(Q± iU)′(n̂) = e∓2iψ(Q± iU)(~n) (3.33)
Cette relation caracte´rise (Q± iU) comme une grandeur “de spin 2” sur la sphe`re8. La base
naturelle de de´composition de ces fonctions est celle des harmoniques sphe´riques spine´es9 de
8Plus ge´ne´ralement, une fonction sf est dite de “spin s” si lors de cette rotation elle se transforme suivant
sf = e
−isψ
sf .
9Quelques proprie´te´s de ces fonctions sont rappele´es en annexe C.
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spin 2 :
(Q± iU)(n̂) =
∑
lm
a±2,lm ±2Ylm(n̂) (3.34)
Newmann & Penrose [99] ont alors montre´ qu’il existait un ope´rateur 6∂ et son conjugue´ 6∂
qui permettaient d’augmenter ou diminuer le spin d’une fonction spinne´e d’une unite´. Ainsi, en
l’appliquant deux fois a` (Q± iU), on peut baˆtir deux quantite´s de spin 0, c’est–a`–dire scalaires,
qui ne de´pendent plus que de la position (θ, φ) sur la sphe`re, et plus du choix de la base de
de´finition de Q(ψ) et U(ψ) :
6∂2(Q+ iU) =
∑
lm
[
(l + 2)!
(l − 2)!
]1/2
a2,lm Ylm(n̂) (3.35)
6∂2(Q− iU) =
∑
lm
[
(l + 2)!
(l − 2)!
]1/2
a−2,lm Ylm(n̂) (3.36)
(3.37)
E et B e´tant scalaires, elles se de´composent sur la base des harmoniques sphe´riques usuelles
Ylm. Elles sont relie´s aux deux quantite´s pre´ce´dentes par la relation suivante :
aE,lm =
a2,lm + a−2,lm
2
aB,lm = i
a2,lm − a−2,lm
2
Soit (x, y) le syste`me de coordonne´es (orthogonal a` la direction d’observation) choisi pour
de´finir Q et U . Si Q′ et U ′ sont les valeurs des parame`tres de Stokes pour la meˆme onde incidente
mais relativement a` la base (−x, y), alors :
Q′ = Q U ′ = −U
Par conse´quent, relativement a` la base (−x, y) :
aE′,lm =
a′2,lm + a
′
−2,lm
2
=
a−2,lm + a2,lm
2
= aE,lm (3.38)
et en revanche le meˆme calcul conduit a`
aB′,lm = −aB,lm (3.39)
On retrouve ainsi les re´sultats du paragraphe pre´ce´dent, exprime´s cette fois–ci dans l’espace
des harmoniques sphe´riques.
E et B sont des champs scalaires.
Sous un changement de parite´ du repe`re local d’observation, E est
invariant et B change de signe.
La de´finition d’observables qui se de´composent suivant les harmoniques sphe´riques Ylm, per-
met a` pre´sent de traiter statistiquement la polarisation, de manie`re analogue a` la tempe´rature.
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Fig. 3.12 – Spectres de puissance des anisotropies de tempe´rature et de polarisation pour le mode`le ΛCDM [5].
Les pointille´s correspondent aux parties anti–corre´le´es entre la tempe´rature et le mode E.
3.4.3 Spectres de puissance de la polarisation
De´finition
Afin d’e´tudier comple`tement le CMB, il faut donc ajouter a` l’e´tude du spectre de puissance
de sa tempe´rature celle des modes E et B. On dispose donc de trois observables, qui permettent
de former six corre´lations a` deux points : TT , EE, BB, TE, TB, EB. B e´tant de parite´ inverse
a` T et E, les spectres de TB et EB sont nuls10. Il ne reste donc plus que quatre spectres de´finis
en analogie avec celui de la tempe´rature par :
〈aT ∗lm aTl′m′〉 = CTl δll′δmm′
〈aE ∗lm aEl′m′〉 = CEl δll′δmm′
〈aB ∗lm aBl′m′〉 = CBl δll′δmm′
〈aT ∗lm aEl′m′〉 = CTEl δll′δmm′
Ces spectres pour le mode`le ΛCDM le plus proche des mesures de WMAP [5] est repre´sente´
sur la figure 3.12. On remarque que les spectres de puissance de la polarisation sont au mieux un
ordre de grandeur plus faibles que la tempe´rature. Les pics du mode E correspondent aux pics de
vitesse des oscillations du fluide primordial et sont donc de´phase´s avec les pics de tempe´rature.
Les (anti)corre´lations correspondent au signe choisi pour E autour d’une (sur)sous–densite´
(cf. 3.4.2). Le mode B est encore plus faible que le mode E, puisque dans le cadre ge´ne´ral
des the´ories inflationnaires, les perturbations tensorielles qui le produisent sont de plus faible
amplitude que les perturbations scalaires.
Tout comme la tempe´rature, les spectres de polarisation varient en fonction des parame`tres
cosmologiques. Leur mesure apporte donc tout d’abord une redondance pre´cieuse par rapport
a` leur de´termination a` partir de la tempe´rature, et ame´liorent la pre´cision des estimations.
Mais plus important encore, ces mesures permettent de lever des de´ge´ne´rescences entre certains
parame`tres cosmologiques, et fournissent e´galement des informations sur l’inflation, inaccessibles
autrement. Ce sont ces deux derniers points sur lesquels nous souhaitons insister pour motiver
la mesure de la polarisation. Nous nous appuierons pour cela sur les mesures les plus re´centes.
10Une de´monstration explicite est fournie en annexe D.2.2
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Mesures expe´rimentales
La figure 3.13 re´sume les limites supe´rieures a` la polarisation apporte´es depuis Penzias et
Wilson en 1965 jusqu’en septembre 2002. C’est alors que DASI, interfe´rome`tre ope´rant au poˆle
Sud, a` des fre´quences allant de 26 a` 36 GHz, a rapporte´ la premie`re de´tection du mode E a`
4.9 σ [74]. Cette mesure est encore a` ce jour la seule mesure publie´e du mode E.
En fe´vrier 2003, WMAP a rendu public les re´sultats issus de sa premie`re anne´e de prises de
donne´es. La mesure du spectre de tempe´rature a de´ja` e´te´ mentionne´e au paragraphe 2.4. sur la
figure 3.14, on remarque que le spectre de TE [72] (au centre) pre´sente une forte remonte´e a` bas
l, caracte´ristique d’une re´ionisation de forte e´paisseur optique τ = 0.17 ± 0.04. Cette valeur a
surpris la communaute´ et remet en cause les mode`les de formation des e´toiles et des structures.
Cet exemple montre la ne´cessite´ de mesurer la polarisation du CMB si l’on veut en extraire le
maximum d’informations. On attend encore, pour tre`s prochainement l’estimation du mode E
par WMAP.
Paralle`lement a` cela, d’autres e´quipes travaillent activement sur la mesure de la polarisa-
tion11. On notera en particulier BOOMERanG qui a vole´ en Janvier 2003 e´quipe´ de PSB et dont
les donne´es sont en cours d’analyse, MAXIPOL qui doit voler au printemps 2003 avec dans ce
cas un polariseur qui tourne devant le plan focal. Enfin, d’autres projets, au sol et en ballon, ou
en orbite sur la station internationale (SPOrt) devraient voir le jour en attendant PLANCK en
2007.
La mesure de la polarisation n’en est donc qu’a` ses de´buts. Mais ces de´buts e´tant extreˆmement
prometteurs, sa queˆte est un domaine de recherche particulie`rement actif aujourd’hui.
Leve´es de de´ge´ne´rescences et contraintes de l’inflation
L’exemple le plus frappant est sans doute celui du couple de parame`tres (ns, τ), ou` ns est
l’indice spectral des perturbations scalaires et τ l’e´paisseur optique de la re´ionisation. Lorsque
l’indice spectral augmente, la puissance des anisotropies, donc l’amplitude des pics du spectre
(en particulier a` haut l) augmente e´galement. Cet effet peut eˆtre compense´ par une hausse de
τ , puisque l’effet de la re´ionisation sur les Cl est une atte´nuation par exp(−2τ). Ceci est illustre´
sur la figure 3.14.
Cependant, lors de la re´ionisation, les photons CMB diffusent a` nouveau sur des e´lectrons
et acquie`rent donc de la polarisation. Ceci se produisant plus tard que la recombinaison, le
regain de puissance apparaˆıt sur les spectres a` bas l. L’effet est peu visible sur le spectre de
tempe´rature, car l’effet Sachs–Wolfe inte´gre´ domine, et la variance cosmique devient importante
a` cette e´chelle. En revanche, la polarisation ne subissant pas l’effet Sachs–Wolfe, l’empreinte de
la re´ionisation sur son spectre est tre`s nette, et permet de lever la de´ge´ne´rescence avec nS .
Le mode E e´tant duˆ aux perturbations scalaires qui cre´ent e´galement les anisotropies de
tempe´rature, la majeure partie de l’information qu’il rece`le est pre´sente dans la mesure de TE.
Cependant, la mesure de E peut apporter des informations supple´mentaires sur la re´ionisation :
les figures 3.15 montrent comment E permet de distinguer diffe´rents mode`les de re´ionisation, ce
que ne peuvent pas faire la tempe´rature et le mode TE seuls [55]. Dans chaque cas les sources
d’ionisation se trouvent dans des halos de matie`re noire dont l’abondance est de´crite par des
simulations a` N corps [61]. Le premier mode`le suppose que les halos qui ont une tempe´rature
de viriel Tvir supe´rieure a` 10
4 K (halos massifs) contiennent du me´tal dans la fonction de masse
initiale, contrairement aux “minihalos” (Tvir < 10
4 K. Le second suppose que les minihalos ne
contribuent pas, tandis que la contribution des halos massifs est accrue. Le troisie`me mode`le
suppose qu’il existe une transition brutale tnre les e´toiles sans me´tal et les e´toiles ordinaires a`
z ' 14 [153]. Le quatrie`me mode`le suppose que les minihalos sont plus efficaces que dans le
premier mode`le. Enfin, le cinquie`me mode`le suppose que la formation stellaire engendre une
11Pour une revue, voir [47]
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Fig. 3.13 – Gauche : Etat des lieux des limites supe´rieures a` la polarisation et premie`re de´tection par DASI.
Figure tire´e de [97]. Droite : Mesure du spectre TE par WMAP [72].
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Fig. 3.14 – Spectres de puissance des anisotropies de tempe´rature (gauche), de corre´lation tempe´rature–
polarisation (centre) et de polarisation (droite) dans le cadre d’un univers ΛCDM, compare´ aux donne´es de
WMAP [5]. Les mesures des anisotropies de la tempe´rature ne suffisent pas a` distinguer clairement l’effet de
l’indice spectral des perturbations scalaires et de la re´ionisation. La polarisation permet de lever en partie cette
de´ge´ne´rescence entre ns et τ .
contre–re´action qui ionise les mole´cules d’H2 vers z ' 21. Chacun de ces mode`les est compatible
avec les donne´es de WMAP [72].
Concernant la possibilite´ qu’offre la polarisation d’e´tudier les modes tensoriels, la figure 3.16
illustre l’apport de la mesure du mode B pour la de´termination de l’indice spectral tensoriel
nT . Nous avons choisi ici un mode`le ΛCDM dans lequel nous avons fait varier seulement nT .
La tempe´rature et les modes scalaires de polarisation sont tre`s peu sensibles a` ce parame`tre.
En revanche, si le mode B est mesure´ a` la pre´cision de la variance cosmique, on peut espe´rer
placer de fortes contraintes sur la valeur de nT .
Contraintes sur les parame`tres cosmologiques
Quelle pre´cision supple´mentaire sur les parame`tres cosmologiques la polarisation apporte–t–
elle par rapport a` la tempe´rature ?
Afin de re´pondre a` cette question, il faut connaˆıtre la pre´cision avec laquelle sont mesure´s
les Cl, ainsi que leur de´pendance en fonction des Ωi. La matrice de Fisher est de´finie par :
Fij =
∑
l
∑
X,Y
∂CXl
∂Ωi
Cov−1(ĈXl , Ĉ
Y
l )
∂CYl
∂Ωj
(3.40)
ou` Cov de´signe la matrice de covariance des estimateurs des spectres12. L’erreur minimale
sur la de´termination d’un parame`tre cosmologique Ωi est alors donne´e par
√
(F−1)ii, et les
termes hors–diagonale (F−1)ij sont quant a` eux relie´s aux covariances entre deux parame`tres.
Une de´ge´ne´rescence entre deux parame`tres se traduit alors par un ensemble de valeurs
e´quiprobables du couple (Ωi,Ωj). L’expression (3.40) montre que la matrice de Fisher de´pend
du mode`le choisi Cl(Ωi) et des parame`tres cosmologiques se´lectionne´s pour le de´crire. Une e´tude
comple`te de cette proble´matique de´passe le cadre de cet expose´ et a de´ja` e´te´ mene´e par [154].
Nous en re´sumons ici les principaux re´sultats.
L’amplitude des Cl du spectre de tempe´rature inte`gre les effets des anisotropies primaires
et secondaires, en particulier l’effet de la re´ionisation, si bien que les deux contributions sont
difficilement se´parables, en particulier a` bas l ou` la variance cosmique est importante. Nous
avons de´ja` vu une illustration de cela pour la de´ge´ne´rescence entre nS et τ au paragraphe 3.4.3 ;
12La matrice de covariance des Cl est donne´e en annexe D.2.
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Fig. 3.15 – Haut : Evolution du taux d’ionisation de l’Univers en fonction du redshift pour 5 mode`les diffe´rents
de re´ionisation propose´s par [55]. Bas–gauche : Spectre TE du CMB pre´dit par ces 5 mode`les compare´s aux
points de mesures de WMAP [72]. Bas–droite : Spectre du mode E. Celui–ci permet de se´parer les mode`les.
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Fig. 3.16 – Spectres de puissance des anisotropies de tempe´rature, de corre´lation tempe´rature–polarisation et
de polarisation dans le cadre d’un Univers ΛCDM pour un indice tensoriel variant re´gulie`rement de -0.5 a` 0.1.
Les barres d’erreur repre´sente´es sont uniquement dues a` la variance cosmique.
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Fig. 3.17 – Ellipses de contraintes sur le quadrupole C2 et l’e´paisseur optique de la re´ionisation τ , avec ou
sans l’information apporte´e par la polarisation [154]. Les valeurs avec une e´toile correspondent aux parame`tres
du mode`le pris pour la simulation.
il en est de meˆme pour le quadrupole C2 et τ . La mesure du quadrupole est souvent utilise´e
comme normalisation du spectre des perturbations. La` encore, la sensibilite´ particulie`re de la
polarisation a` la re´ionisation permet de lever la de´ge´ne´rescence. La figure 3.17 montre les contours
e´quiprobables du couple (C2, τ), de´termine´s avec ou sans l’information de la polarisation
Lorsqu’elle ne permet pas de briser des de´ge´ne´rescences, en apportant des mesures
supple´mentaires la polarisation permet toutefois d’ame´liorer la pre´cision sur la de´termination
des parame`tres cosmologiques. Ceci est illustre´ par les contours obtenus sur les densite´s de
matie`re et de matie`re baryonique par rapport a` la constante de Hubble (Fig. 3.18) : les contours
a` 68% CL dans le cas de la tempe´rature seule deviennent des contours a` 95% CL en incluant la
polarisation.
La mesure du mode B, comme nous l’avons de´ja` mentionne´, ouvre la voie vers l’e´tude des
perturbations tensorielles ge´ne´re´es lors de l’inflation, et permet donc en particulier de contraindre
leur contribution par rapport a` celle des perturbations scalaires, caracte´rise´e par le parame`tre
r ≡ T /S, de´fini comme le rapport des amplitudes des deux spectres :
S ≡ 6CT, scal2 (3.41)
T ≡ 6CT, tens2 (3.42)
Les figures 3.19 montrent les ellipses de contraintes entre r et l’indice spectral scalaire nS
(note´ n sur la figure), ainsi qu’entre r et τ [70], superpose´es aux contours pre´dits par divers
mode`les d’inflation. On note la`–encore l’apport de la mesure de la polarisation sur la pre´cision
des parame`tres.
Pour conclure ce paragraphe, nous retiendrons que la mesure de la polarisation ame´liore
significativement la de´termination des parame`tres cosmologiques et qu’elle est ne´cessaire pour
briser des de´ge´ne´rescences que la tempe´rature ne peut pas lever. Enfin, elle ouvre la voie vers
une contrainte des mode`les d’inflation par l’interme´diaire de la mesure des modes B.
Cependant, les deux modes de polarisation, en particulier le mode B, sont d’amplitude
tre`s faible (au mieux un ordre de grandeur plus faible que la tempe´rature) et leur mesure
est particulie`rement de´licate. D’autre part, certaines e´missions d’avant–plans sont e´galement
polarise´es et consituent un obstacle a` la de´termination des spetres de CEl et C
B
l . C’est le cas de
la poussie`re Galactique, pre´sente´e au chapitre suivant.
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Fig. 3.18 – Ellipses de contraintes sur les densite´s de matie`re et de matie`re baryonique ainsi que sur le parame`tre
de Huble en incluant ou non les mesures de polarisation [154]. Les valeurs avec une e´toile correspondent aux
parame`tres du mode`le pris pour la simulation.
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Fig. 3.19 – Gauche : Ellipses de contraintes entre le rapport d’amplitudes des modes tensoriels et scalaires r, et
l’indice spectral scalaire nS (note´ n ici) pre´vues pour Planck, en incluant ou non la polarisation. Droite : Meˆme
chose pour r et τ . Les figures sont tire´es de [70].
Chapitre 4
E´mission thermique polarise´e de la
poussie`re galactique
Le Milieu InterStellaire (MIS) est principalement constitue´ de matie`re sous deux e´tats :
du gaz, principalement d’hydroge`ne (74% de la masse totale du MIS) et des grains de matie`re
solide : la poussie`re. Ces deux composantes participent au cycle de formation et de destruction
des e´toiles. Celles–ci se forment par effondrement de matie`re interstellaire, brillent quelques
milliards d’anne´es, et restituent une partie de leur masse sous forme de poussie`re lorsqu’elles
s’e´teignent.
Le cycle de vie des e´toiles relie leur composition chimique a` celle de la poussie`re. Les grains se
forment par nucle´ation et croissance dans l’environnement d’e´toiles en fin de vie, ge´ne´ralement
les Ge´antes du diagramme d’Hertzsprung–Russel. Le milieu circumstellaire e´tant principalement
constitue´ de Carbone, Oxyge`ne, Azote, Silicium, Magne´sium, Fer et Soufre, ces e´le´ments se
retrouvent dans les grains. Plus pre´cise´ment, l’Oxyge`ne se liant pre´fe´rentiellement au Carbone,
les grains issus de milieux riches en Carbone seront compose´s de graphite [35] ; lorsque le milieu
est au contraire riche en Oxyge`ne, celui–ci ne pouvant se trouver sous forme solide, il se lie au
Silicium et forme des grains de silicate avec le Magne´sium, le Fer et l’Aluminium [138].
Bien que relativement peu abondante (seulement 1% de la masse du gaz), la poussie`re est
responsable de 30% de l’e´mission e´nerge´tique de la Galaxie qu’elle rayonne dans le domaine
submillime´trique. Cette e´nergie provient de sa grande efficacite´ d’absorption du rayonnement
stellaire dans les domaines visible et ultra–violet. Cette intense e´mission, associe´e au fait
que le MIS est optiquement mince dans le domaine submillime´trique, permet de sonder la
quasi–totalite´ de la matie`re, y compris dans des re´gions denses. Cette proprie´te´ constitue, avec
les informations qu’elle apporte sur la physique stellaire, les deux principales motivations de
l’e´tude de la poussie`re.
Deux autre aspects de la poussie`re sont plus directement relie´s a` l’e´tude du CMB.
Premie`rement, son intense e´mission aux fre´quences supe´rieures a` la centaine de GHz fait d’elle
un avant–plan significatif pour la de´termination des fluctuations du fond diffus. Deuxie`mement,
l’e´mission de la poussie`re doit eˆtre polarise´e : elle constitue donc un avant–plan e´galement pour
la mesure de la polarisation du CMB.
L’objet du prochain paragraphe est de revoir brie`vement les principaux arguments en faveur
de la polarisation de l’e´mission thermique des poussie`res. Nous donnons ensuite un ordre de gran-
deur du degre´ de polarisation que l’on peut attendre dans le domaine submillime´trique a` partir
des observations existantes dans l’optique. Nous concluons par une estimation des proprie´te´s
statistiques de cette polarisation en comparaison des spectres de puissance des anisotropies du
CMB, en tempe´rature et polarisation.
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Fig. 4.1 – Gauche : Etat des lieux des mesures de polarisation de l’e´mission optique des e´toiles due a` l’absorption
par la poussie`re interstellaire [31]. Chaque vecteur repre´sente la direction de polarisation et a une longueur
proportionnelle au degre´ de polarisation. Droite : Observation du champ magne´tique de M51 [11].
4.1 Polarisation de l’e´mission de la poussie`re galactique
Depuis Hiltner [51] et Hall [43] en 1949, de nombreuses observations de l’extinction du rayon-
nement des e´toiles par la poussie`re interstellaire ont confirme´ que cette absorption engendrait
de la polarisation. L’explication naturelle de ce phe´nome`ne est que les grains sont asyme´triques
et aligne´s par rapport au champ magne´tique. Les grains les plus abondants sont d’une taille
infe´rieure a` 0.1 µm. Qualitativement, on peut donc supposer que les longueurs d’ondes optiques
sont grandes devant les grains et que le champ e´lectrique est alors constant sur tout le grain.
Ce champ polarise alors les atomes du grain die´lectrique, ge´ne´rant ainsi un ensemble de dipoles,
qui vont rayonner a` leur tour. L’intensite´ perc¸ue par un observateur subie alors une extinction
qui est le re´sultat de la diffusion de l’onde rayonne´e par les grains, de l’absorption au sein des
die´lectriques non parfaits et de l’interfe´rence destructive dans le sens de propagation entre l’onde
incidente transmise et l’onde rayonne´e par les grains. Du fait qu’il y a davantages de dipoles
cre´e´s suivant la dimension du grain la plus grande, l’extinction se produit pre´fe´rentiellement
suivant cette direction. La polarisation observe´e dans le domaine visible est donc oriente´e per-
pendiculairement au grand axe des grains.
D’autre part, la poussie`re re´–e´met par rayonnement thermique l’e´nergie qu’elle aborbe
dans l’optique. Cette e´mission est bien mode´lise´e par un spectre de Planck a` 17.5 K mo-
difie´ par une e´missivite´ τ normalise´e a` la densite´ colonne d’hydrogne`ne NH : τ/NH =
1.0 10−25(λ/250µm)−2cm2 [15]. Elle se fait donc principalement dans le domaine submil-
lime´trique (submm par la suite), c’est pourquoi les bolome`tres a` 353 GHz (850 µm) d’Archeops
et de PLANCK–HFI y sont tre`s sensibles. De meˆme que l’absorption de la lumie`re optique se
fait principalement suivant le grand axe des grains, d’apre`s la loi de Kirchhoff, l’e´mission ther-
mique millime´trique se fait e´galement suivant cette direction. La direction de la polarisation de
l’e´mission thermique est donc orthogonale a` la direction de polarisation observe´e dans l’optique.
Cependant, pour que le niveau de polarisation soit significatif, il faut que l’alignement des
grains soit effectif. Pour cela, de nombreux me´canismes d’alignement des grains ont e´te´ propose´s.
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4.2 Alignement des grains de poussie`re avec le champ
magne´tique
Les mesures accumule´es au fil des ans, et leur comparaison aux observations du rayon-
nement synchrotron, confirment la forte corre´lation qui existe entre cet alignement et le
champ magne´tique galactique. De`s 1951, Davis & Greenstein (DG) proposent un me´canisme
d’alignement paramagne´tique qui conduit les grains a` avoir leur grand axe perpendiculaire au
champ, en bon accord avec les observations expe´rimentales. La figure 4.1 montre l’e´tat des lieux
de la distribution des angles de polarisation mesure´s dans l’optique en 20001 [31]. Cette allure
est cohe´rente avec un champ magne´tique situe´ principalement dans le plan de la Galaxie, en
accord avec les observations de rotation de Faraday dans le cas d’un champ magne´tique suivant
les bras spiraux, et comme observe´ sur M51 (cf. Fig. 4.1). D’autre part, l’arc des vecteurs de
polarisation a` haute latitude suit l’e´peron du Nord polaire galactique, qui est e´galement une
figure bien connue du domaine radio. Le champ magne´tique jouant un roˆle clef dans les sce´narios
de formation d’e´toiles a` partir de l’accre´tion de poussie`re, on mesure l’inte´reˆt des informations
que peut apporter la poussie`re sur son orientation et sa cohe´rence, meˆme en dehors du contexte
de l’e´tude du CMB. Bien que mis en de´faut et modifie´ plusieurs fois depuis, le mode`le DG a
servi de point de repe`re jusqu’en 1995. En effet, le lien entre l’orientation des grains et le champ
magne´tique est devenu moins clair avec, entre autres, les observations suivantes :
- Les grains de poussie`re sont de tailles varie´es, et les plus petits d’entre eux sont peu ou
pas aligne´s (cf. par exemple [88])
- Une part importante des grains dans les nuages mole´culaires ne sont pas aligne´s (cf. par
exemple [40])
- Les grains peuvent eˆtre aligne´s avec leur grand axe paralle`le au champ [116].
Plusieurs mode`les d’alignement, magne´tiques et me´caniques ont e´te´ propose´s comme
alternative au me´canisme DG (voir par exemple [78] pour une revue historique). Actuellement,
le mode`le qui semble favorise´ par les donne´es est celui des couples radiatifs : la forme irre´gulie`re
des grains engendrerait une diffusion anisotrope de la lumie`re, ce qui mettrait les grains en
rotation, renforcerait le me´canisme DG, et alignerait donc les grains orthogonalement au champ
magne´tique. L’ide´e remonte a` 1976 [26], mais son plein essor date de 1996 quand les premie`res
simulations nume´riques ont pu eˆtre effectue´es [29]. Le mode`le est actuellement toujours en
cours de de´veloppement.
Pour conclure, apre`s une cinquantaine d’anne´es d’observations et de de´veloppements
the´oriques, la question de l’origine de l’alignement des grains de poussie`re avec le champ
magne´tique est toujours de´battue. En outre, il n’est pas exclu que plusieurs me´canismes existent
en pratique et dominent dans des environnements diffe´rents. Toute nouvelle observation est donc
d’une grande importance pour la compre´hension de ce phe´nome`ne et pour pouvoir contraindre
le champ magne´tique galactique.
4.3 Polarisation de l’e´mission thermique
Si ce sont les meˆmes grains de poussie`re qui sont responsables de la polarisation optique et
de l’e´mission thermique (submm) dominante, alors le fait que celle–ci doive eˆtre polarise´e et
orthogonale a` la polarisation optique n’est pas remis en cause. Ceci a par ailleurs pu eˆtre ve´rifie´
expe´rimentalement sur Orion [49]. La cohe´rence observe´e de la polarisation optique laisse donc
1La premie`re figure similaire date de 1975 [127] et permettait de´ja` de tirer les meˆmes conclusions.
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envisager une polarisation submm tout aussi cohe´rente.
4.3.1 Ordre de grandeur
Nous proposons ici une estimation au premier ordre du degre´ de polarisation submm. Pour
cela nous allons relier le degre´ de polarisation optique (indice V ) aux e´paisseurs optiques du
nuage (dans le domaine visible) τV , suivant deux directions de polarisation orthogonales. Nous
supposerons ensuite comme [132] que les e´paisseurs optiques τmm dans le domaine submm
suivant ces deux directions, si elles ne sont pas e´gales a` celles du domaine optique, sont dans le
meˆme rapport2.
Nous notons 1 et 2 deux directions orthogonales fixes suivant notre ligne de vise´e par rapport
auxquelles nous de´finissons la polarisation. Le degre´ de polarisation dans le visible de l’e´mission
d’une e´toile e´mettant un flux F et vue au travers d’un nuage de poussie`re est alors de´fini par :
pV ≡ F1 − F2
F1 + F2
=
10−0.4m1 − 10−0.4m2
10−0.4m1 + 10−0.4m2
(4.1)
ou` m est la magnitude de l’e´toile m ≡ −2.5 logF . La diffe´rence d’extinction ∆m ≡ m1−m2
entre les deux directions 1 et 2 e´tant faible, la relation pre´ce´dente se simplifie en
pV = −1/2 ln10× 0.4 ∆m = −0.46 ∆m (4.2)
Si l’on note avec un indice 0 les valeurs de la magnitude et du flux de l’e´toile qu’on observerait
sans la pre´sence du nuage interme´daire, on de´finit l’extinction AV par
m = −2.5 logF = m0 +AV (4.3)
donc :
AV = 2.5 log(e)τV = 1.085 τV = 1.085
τV1 + τV2
2
. (4.4)
On a e´galement la loi empirique [150, 41] :
pV = 0.03AV . (4.5)
D’autre part, l’e´missivite´ a` 850 µm vaut τ/NH ' 9 10−27cm2 [15], pour un rapport NH/AV '
1.910−21 [123], ce qui conduit a` τ/AV ∼ 10−5. Les lignes de vise´es les plus denses dans le plan
Galactique ont une extinction de l’ordre de AV ' 20, τ est donc finalement de l’ordre de 10−4. La
poussie`re est donc optiquement mince dans le domaine submm. Un observateur du rayonnement
submm n’est donc sensible qu’a` la somme de l’intensite´ e´mise le long de la ligne de vise´e, il n’y
a pas d’effet d’absorption. On mesure donc a` la fre´quence ν :
Imm = τmmBmm(T )
= τmm1
Bmm(T )
2
+ τmm2
Bmm(T )
2
ou` Bmm(T ) de´signe la loi de Planck a` la tempe´rature T , et le degre´ de polarisation est alors
de´fini par :
pmm ≡ Imm1 − Imm2
Imm1 + Imm2
=
τmm1 − τmm2
τmm1 + τmm2
(4.6)
2Stein [132] sugge`re meˆme que ce rapport soit diffe´rent et favorable a` une polarisation plus forte dans le submm
que dans l’optique.
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Fig. 4.2 – Sche´ma du champ de vecteur de polarisation issu d’une distribution de grains parfaitement aligne´s
autour d’un point du ciel observe´. Cette figure est a` rapprocher de la figure 3.11. Une partie du champ de vecteurs
participe aux figures de polarisation invariantes par parite´ autour de O (rouge), l’autre partie participe aux
perturbations qui ne le sont pas (bleu). Il y a donc ge´ne´ration de modes E et B en quantite´ approximativement
e´gales.
D’apre`s (4.2) et (4.4), l’extinction est ainsi relie´e a` l’e´paisseur optique par :
pV = −0.46 ∆m = −1/2 (τV1 − τV2) (4.7)
En combinant (4.4), (4.5) et (4.7), et en rappelant l’hypothe`se selon laquelle les e´paisseurs
optiques dans le visible et le submm sont dans le meˆme rapport suivant les directions 1 et 2,
nous obtenons le rapport cherche´ :
pmm =
τmm1 − τmm2
τmm1 + τmm2
=
τV2 − τV1
τV2 + τV1
= 0.03× 1.085 ' 3% (4.8)
Dans le cadre de nos hypothe`ses, on peut donc attendre une polarisation de l’e´mission submm
de la poussie`re galactique polarise´e a` environ 3%, ou plus [132]. La mesure de cette polarisation
par Archeops, dans le cas de l’e´mission diffuse a` grande e´chelle ou dans celui de nuages denses
a e´te´ une partie importante de mon travail de the`se. Elle est de´crite en de´tail au chapitre 7 et
confirme le calcul de cet ordre de grandeur.
Une seconde e´tude a` mener concerne les proprie´te´s statistiques de cette e´mission, afin
d’e´valuer sa contamination lors de la de´termination des spectres de puissance des anisotro-
pies de polarisation du CMB. Cette e´tude est en cours. Pour l’heure, je pre´sente les re´sultats
d’une estimation the´orique de Prunet et al [115].
4.3.2 Spectres de puissance de polarisation de la poussie`re
Quel mode de polarisation la poussie`re produit–elle ? E ? B ? Prenons un point d’observation
dans le ciel ou` les grains de poussie`re sont aligne´s (cf. Fig. 4.2). Le champ de vecteurs de
polarisation a autant de composantes suivant les modes radial et tangentiel (Qr), que suivant
les modes impairs (Ur) : l’e´mission polarise´e de la poussie`re a donc des spectres de polarisation
E et B similaires.
Afin de simuler ces spectres, Prunet et al [115] proce`dent de la fac¸on suivante : la distribution
de la poussie`re est estime´e en utilisant sa corre´lation a` celle du gaz HI [15], et n’ayant pas
d’information sur la direction d’alignement des grains, ils conside`rent plusieurs cas d’orientation
du champ magne´tique par rapport aux nuages. Dans le premier cas, le champ magne´tique est
aligne´ avec la direction principale du nuage, dans le second, le champ magne´tique est situe´
ale´atoirement dans le plan orthogonal a` cette direction3. Les deux mode`les donnent des spectres
3Cette condition de´finit donc un plan. Les auteurs font alors varier ale´atoirement la direction du champ dans
ce plan, ce qui peut repre´senter un champ he´lico¨ıdal qui entourerait le nuage.
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Fig. 4.3 – Gauche : Estimation the´orique du mode E de l’e´mission de la poussie`re galactique a` 100, 143, 217
et 353 GHz a` haute latitude galactique ( de 30 a` 75◦) compare´ aux modes T , E et TE du CMB. Droite : Meˆme
chose pour le mode B de la poussie`re compare´ au mode B du CMB.
de puissance similaires, qui, une fois estime´s pour la distribution de poussie`re entre 30 et 45◦ de
latitude Galactique et normalise´s a` 100 GHz valent :
CEl = 8.9 10
−4 l−1.3 µK2
CBl = 1.0 10
−3 l−1.4 µK2
CTEl = 1.7 10
−2 l−1.95 µK2
L’allure de ces spectres est repre´sente´e sur la figure 4.3. Cette e´tude montre que la poussie`re
est un contaminant marginal pour la mesure des modes E et TE du CMB par les canaux a`
143 GHz d’Archeops ou 100 GHz de PLANCK–HFI. En revanche, de`s 143 GHz, son mode B
domine celui du CMB. La poussie`re sera donc un important contaminant pour la de´tection des
modes de perturbations tensorielles par PLANCK–HFI.
De ces deux e´tudes, nous pouvons tirer plusieurs conclusions. Tout d’abord, la cohe´rence
observe´e de la polarisation dans le domaine optique permet d’anticiper une polarisation de
l’ordre de 3% dans le domaine submillime´trique. D’autre part, a` partir de la distribution de la
poussie`re a` haute latitude, des estimations montrent que le spectre de puissance du mode E,
et ce a` haute latitude galactique (30 a` 75◦), sera un contaminant marginal pour la mesure du
mode E du CMB aux fre´quences de PLANCK–HFI (143 et 217 GHz), mais dominera fortement
le mode B.
Une e´tude pre´cise de l’e´mission polarise´e de la poussie`re est donc ne´cessaire pour la
pre´paration de la mesure de la polarisation du CMB. Cette e´tude est l’une des motivations
d’Archeops, qui paralle`lement a` la mesure du spectre de puissance de la tempe´rature, dispose
de de´tecteurs polarise´s a` 353 GHz, particulie`rement sensibles a` l’e´mission thermique submil-
lime´trique de la poussie`re.
Deuxie`me partie
Cadre expe´rimental
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Chapitre 5
Archeops
La figure 5.1 montre les re´sultats des mesures du spectre de puissance des anisotropies de
tempe´rature du CMB par diverses expe´riences en 1999 [136]. On remarque en particulier deux
choses :
- peu de mesures sont pre´sentes entre le dernier point de COBE [129] a` l = 20 et les autres
mesures entre l ' 80 et l ' 600 ;
- la mesure du premier pic acoustique est impre´cise.
Archeops est ne´ en 1998 de la volonte´ de combler ces deux manques. C’e´tait en cela un
projet comple´mentaire de BOOMERanG et MAXIMA, deux autres expe´riences embarque´es
par des ballons stratosphe´riques qui concentraient leur zone d’observation pour de´terminer le
premier pic. Pour cela, Archeops a e´te´ conc¸u pour cartographier une large fraction du ciel
(environ 30%) avec une grande re´solution angulaire (10 arcmin) et un rapport signal sur bruit
de ∆T/T ' 3 10−5 par pixel de 20 arcmin.
Par ailleurs, Archeops est un banc de test pour PLANCK–HFI. Tout d’abord, la technologie
de de´tection base´e sur des bolome`tres refroidis a` 100 mK par un cryostat a` dilution 3He/4He en
cycle ouvert, la configuration du te´lescope, l’optique froide, la strate´gie de pointage et
l’e´lectronique sont des re´pliques de celles qui seront utilise´es pour HFI. D’autre part, Archeops
permet a` la communaute´ scientifique, en particulier franc¸aise, de se former au traitement de
donne´es comme celles qui seront collecte´es par le satellite.
Archeops a vole´ cinq fois :
- vol technique le 17 juillet 1999 depuis Trapani (Sicile) jusqu’en Espagne qui a permis
d’enregistrer 4h30 de donne´es ;
- vol avorte´ le 12 janvier 2001 ;
- vol scientifique (KS1) le 29 janvier 2001 qui a fourni 7h30 de donne´es ;
- vol avorte´ le 17 janvier 2001 (KS2) ;
- vol scientifique le 7 fe´vrier 2002 qui a fourni 12 heures de donne´es (KS3).
L’objet de ce chapitre est de re´sumer les principaux aspects techniques d’Archeops et leur
motivation.
5.1 Contraintes expe´rimentales lie´es a` la mesure du CMB
Comme nous le montrons en annexe D, l’erreur sur la de´termination du spectre de puissance
des anisotropies de tempe´rature CTl , pour une bande de L modes l, et pour une fraction de ciel
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Fig. 5.1 – Etat des lieux de la mesure du spectre des CTl en 1999, quand a commence´ le projet Archeops. Le
premier pic est encore mal de´fini par le nuage de points de mesure et peu de mesures existent entre les points de
COBE et la monte´e du premier pic.
couvert fsky est bien approche´e par
1 (D.30) :
σ(ĈTl ) =
√
2∆l
(2l + 1)Lfcut
[
CTl + fsky
4pis2T
tobs
el
2σ2b
]
, (5.1)
ou` ∆l = 1/
√
fsky de´signe la distance minimale entre deux modes l inde´pendants,
sT [µK.sec
1/2] la sensibilite´ de l’instrument2, et tobs le temps d’observation.
Au premier ordre, on peut dire que le dimensionnement d’une expe´rience CMB est
de´termine´ par cette e´quation et les performances instrumentales. On constate en premier lieu
que, naturellement, augmenter le temps d’observation diminue le bruit par pixel fsky4pis
2/tobs.
De meˆme, diminuer le lobe permet de mesurer les plus hauts l. L’effet de la fraction de ciel
couvert fsky n’est pas aussi direct. Il faut alors comparer l’incertitude a` temps d’observation
constant. Si l’on veut mettre l’accent sur les hauts l, on a inte´reˆt a` couvrir moins de ciel pour
diminuer la contribution du bruit par pixel fsky4pis
2/tobs, tandis que si l’on veut mesurer les
bas l, on a inte´reˆt a` augmenter la couverture de ciel.
Afin de couvrir la gamme angulaire 20 ≤ l ≤ 600, il faut donc a` Archeops une large couverture
de ciel et une bonne re´solution.
5.1.1 La strate´gie de pointage
Le premier point a` de´terminer est la couverture de ciel envisage´e. Afin de fixer un ordre de
grandeur, supposons que l’on veuille estimer le spectre au dernier point de COBE l = 20, avec
un rapport signal sur bruit de CTl /σl = 3, et une largeur de bande L = 2∆l. Ne´gligeons pour le
moment le bruit instrumental, l’e´quation 5.1 conduit alors a` :
fsky =
(
CTl
σl
)2
2
2(2l + 1)
= 0.2 (5.2)
1La de´monstration de cette relation est propose´e en annexe D. Nous supposons ici pour ce calcul d’ordre de
grandeur que tout le ciel couvert est utilise´ pour la de´termination des Cl.
2La sensibilite´ est de´finie comme l’inte´grale en fre´quence de la densite´ spectrale du bruit et sur un temps d’une
seconde. Elle s’exprime donc en unite´ de puissance × sec1/2 et caracte´rise le niveau de bruit de l’instrument.
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et alors ∆l = 1/
√
fsky = 2.2. Ceci n’est qu’un ordre de grandeur qui suppose que la totalite´
des 20% de ciel couvert sont effectivement utilise´s, et que l’e´chantillonnage des pixels est ho-
moge`ne. Il donne cependant l’ordre de grandeur de la couverture ne´cessaire a` Archeops. A titre
de comparaison, les expe´riences BOOMERanG et MAXIMA, expe´riences ballons e´galement,
couvrent respectivement environ 3–5% et 0.3% du ciel.
Afin de sonder la large couverture angulaire d’Archeops, il est ne´cessaire de faire tourner
le te´lescope sur lui–meˆme. Les parame`tres a` prendre en compte pour couvrir ces 20 % du ciel,
sont alors :
- l’e´le´vation qui de´termine le diame`tre des cercles observe´s dans le ciel ;
- la vitesse de de´rive du ciel par le te´lescope. Celle–ci est en premie`re approximation e´gale
a` la vitesse de rotation de la Terre a` la latitude d’observation ;
- la dure´e d’observation.
L’e´le´vation doit eˆtre suffisamment petite pour couvrir de grandes e´chelles angulaires3, et
suffisamment haute pour que la terre et l’atmosphe`re geˆnent le moins possible la mesure. Le
compromis naturel est δ = 45◦. Afin de pouvoir effectuer l’e´talonnage sur Jupiter lors des vols
depuis Kiruna, on a choisi :
δ = 41◦.
Quelles doivent eˆtre la vitesse de rotation de la nacelle a [tours.mn−1] et la fre´quence
d’e´chantillonnage fech [Hz] pour avoir une couverture du ciel homoge`ne et un bon e´chantillonnage
du lobe ?
Il faut au moins deux points de mesure par lobe pour respecter le the´ore`me de Nyquist. On
prend un point de marge supple´mentaire. Pour un lobe de 9 arcmin, il faut donc que la distance
entre deux e´chantillons le long d’un cercle d1 = 360 × cos δ × (a/fech) [deg] soit infe´rieure a`
3 arcmin, doit a/fech < 1.84 10
−4. Pour que la couverture soit homoge`ne, il faut que la distance
entre deux e´chantillons voisins appartenant a` deux cercles conse´cutifs d2 soit e´gale a` d1. La
vitesse du balayage du ciel est donne´e en premie`re approximation par la rotation de la Terre a`
la latitude d’observation L : Ω = 360 cosL/(24× 60) [deg.mn−1]. La distance entre deux cercles
conse´cutifs est donc d2 = Ω/a. En imposant d1 = d2 avec a/fech = 1.84 10
−4, on trouve :
a ' 2 tours.mn−1.
dont on de´duit e´galement fech ' 175 Hz. Archeops tourne effectivement a` environ
2 tours.mn−1, mais sa fre´quence d’e´chantillonnage est 153 Hz.
La figure 5.2 illustre cette strate´gie de pointage. La redondance est due au fait que trois cercles
conse´cutifs (approximativement) passent par les meˆmes pixels et que le plan focal est e´quipe´ de
plusieurs de´tecteurs. Certaines re´gions du ciel sont e´galement vues plusieurs fois pendant le vol.
La redondance est repre´sente´e sur la figure 5.2 a` droite.
Enfin, une fois ces parame`tres fixe´s, l’e´tude de la couverture du ciel montre qu’un vol de 24
heures permet d’obtenir une couverture de ciel homoge`ne (et conduit plutoˆt a` fsky ' 0.35) :
tobs = 24 heures.
5.1.2 Le te´lescope
Le te´lescope est de type Gre´gorien hors–axe similaire a` celui de PLANCK, avec un miroir
primaire parabolique de grand axe 177 cm et un miroir secondaire elliptique de grand axe
84 cm. Tous deux sont en aluminium pour des raisons de poids et de re´sistance a` l’ouverture
du parachute (10 g d’acce´le´ration). Les miroirs satisfont de plus les conditions de Mizuguchi–
Dragone [95, 28] qui annulent l’astigmatisme au premier ordre ainsi que la polarisation croise´e.
3et pour ne pas pointer sur le ballon...
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Fig. 5.2 – Gauche : Illustration de la strate´gie de pointage d’Archeops. Les tours sont nume´rote´s par ordre
chronologique (un tour tous les quarts d’heure est repre´sente´ seulement pour la lisibilite´). droite : Redondance en
nombre de mesures par pixel de 27 arcmin a` 353 GHz pour le vol KS3 entre 15h et 27h UT.
Couple´ aux cornets monomodes (cf. 5.2.5) le te´lescope a une re´solution de l’ordre de la tache de
diffraction θ ' 1.2λ/D ou` D est le diame`tre effectif du primaire. Dans le cas d’Archeops celui–ci
est de l’ordre de 1 m, et donc a` 143 GHz, la re´solution (largeur a` mi–hauteur du lobe) est de
l’ordre de
FWHM ' 8 arcmin
5.1.3 Le senseur stellaire
Afin d’obtenir les cartes des observations, il est ne´cessaire de savoir quelle direction observe le
te´lescope a` chaque instant. Ceci est rendu possible graˆce au senseur stellaire. C’est un te´lescope
optique place´ sur le coˆte´ de la nacelle qui pointe dans la meˆme direction que l’instrument a`
environ 1 degre´ pre`s en azimut et e´le´vation. Il est constitue´ d’une barette de 46 photodiodes
place´es au foyer d’un miroir optique de 40 cm de diame`tre et de 3.6 m de focale. Il permet la
de´tection de 50 a` 200 e´toiles par tour de magnitude infe´rieure ou e´gale a` 12 en 5 ms d’inte´gration.
Ces e´toiles sont ensuite identifie´es d’apre`s un catalogue. L’utilisation d’un GPS donne les coor-
donne´es locales de la nacelle, qui permettent alors de reconstruire a posteriori la direction de
pointage avec une pre´cision meilleure que 1.5 arcmin (rms).
5.1.4 La nacelle
La nacelle (Fig. 5.3) qui tient l’ensemble de l’instrument est en aluminium. Les ca-
racte´ristiques du vol (altitude, volume du ballon...) imposent que l’expe´rience tout inte´gre´e
pe`se moins de 500 kg. L’ensemble de la nacelle est baﬄe´ avec du polystyre`ne recouvert de mylar
aluminise´ pour e´viter tout rayonnement parasite hors axe. Une baﬄage en forme d’escalier a e´te´
ajoute´ en teˆte de la nacelle a` la suite du vol technique de Trapani pour rejeter la fraction de
rayonnement re´fle´chi par le ballon.
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Fig. 5.3 – Image CAO d’Archeops. On distingue en particulier les deux miroirs, le cryostat, le senseur stellaire
et le baﬄage.
5.2 Le plan focal
Au cours du paragraphe pre´ce´dent, nous avons montre´ comment la configuration du te´lescope
avait e´te´ choisie pour permettre la de´termination the´orique des Cl aux e´chelles angulaires sou-
haite´es. Ici, nous traitons la mesure meˆme du signal en re´sumant les choix technologiques ef-
fectue´s pour optimiser la sensibilite´ de l’instrument. En particulier, nous re´sumons la mesure a`
l’aide de bolome`tres.
Lorsque nous serons amene´s a` exprimer les bruits intervenant dans la mesure, nous les ex-
primerons en NEP [W.Hz−1/2] (Noise Equivalent Power) ou NEV [V.Hz−1/2] (Noise Equivalent
Voltage) en fonction des expressions les plus couramment utilise´es. On passe de l’une a` l’autre
de ces expressions par l’interme´diaire de la fonction de re´ponse S du de´tecteur en V.W−1.
5.2.1 Le bruit de photons
Le bruit de photons est le bruit ultime de de´tection. Il provient des fluctuations de rayonne-
ment incident sur le de´tecteur4. Il a pour expression [77] :
NEPγ =
2
η2
∫
hνQνdν +
1 + P 2
η2
∫
c2
Uν2
Q2νdν
ou` Qν est la puissance de´tecte´e par unite´ de fre´quence, P le degre´ de polarisation, c
2/Uν2
la cohe´rence spatiale du faisceau (soit 1 a` la limite de diffraction) et η l’efficacite´ quantique du
de´tecteur. Une expression plus simple, qui ne´glige le deuxie`me terme, valable au premier ordre
est
NEPγ = 10
−17
√( ν
143 GHz
)( Pciel
1 pW
)
W.Hz−1/2
pour une puissance incidente Pciel attendue de l’ordre de quelques pW a` des fre´quences
observe´es de la centaine de GHz.
L’objectif d’une mesure de pre´cision est d’avoir un bruit instrumental infe´rieur a` celui–ci,
et des de´tecteurs a` courte constante de temps (de l’ordre de la milliseconde) pour pouvoir
e´chantillonner le ciel comme nous le souhaitons. Les seuls de´tecteurs a` l’heure actuelle capables
de remplir de tels crite`res a` ces fre´quences sont les bolome`tres. Ils ont des re´ponses de l’ordre
de 109 V.W−1 et des bruits de l’ordre de 10 nV.Hz−1/2. Leur principe est brie`vement de´crit
ci-dessous. Ils sont utilise´s a` des tempe´ratures de l’ordre de la centaine de mK.
4Ce rayonnement est la somme des e´missions des diffe´rentes parties de l’instrument en vue des cornets, de
l’atmosphe`re par exemple. Le CMB ne repre´sente que quelques pourcents de la puissance totale.
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0Bain thermique (T )
Absorbant
Thermometre
Rayonnement incident
Fig. 5.4 – Sche´ma de principe d’un bolome`tre. L’aborbant est e´chauffe´ par le rayonnement incident et l’e´le´vation
de tempe´rature est mesure´e par le thermome`tre. La tempe´rature du bolome`tre est le´ge`rement supe´rieure a` celle
du bain thermique. Figure tire´e. Figure de [84].
5.2.2 Fonctionnement d’un bolome`tre
Le sche´ma de principe d’un bolome`tre est repre´sente´ sur la figure 5.4. L’absorbant est relie´
a` un bain thermique afin d’e´vacuer la chaleur qu’il rec¸oit. Le rayonnement incident chauffe le
thermome`tre ce qui fait varier sa re´sistance e´lectrique. C’est la mesure de la variation de tension
induite aux bornes de cette re´sistance qui fournit le signal.
L’originalite´ des bolome`tres d’Archeops tient a` la forme de l’absorbeur. Celui–ci est en
“toile d’araigne´e” (cf. Fig. 5.4). Ceci pre´sente plusieurs avantages : la ge´ome´trie fournit une
grande re´sistance e´lectrique, la masse est tre`s faible ce qui affranchit de tout proble`me de
vibration ou d’acce´le´ration. Enfin, le de´tecteur offre une surface tre`s faible aux rayons cosmiques.
Plusieurs puissances entrent en jeu dans le fonctionnement du bolome`tre :
- la puissance de radiation Pr inclut le signal, mais e´galement toute autre puissance parasite
qui serait passe´e a` travers les filtres (rayonnement thermique de l’optique, ozone...) ;
- la puissance Joule PJ qui provient de l’intensite´ qui circule dans le thermome`tre pour en
mesurer la re´sistance :
PJ = R(T )I
2 = R∞ exp
(
Tr
T
)a
R∞, Tr et a e´tant des parame`tres mesure´s expe´rimentalement.
- la puissance PT qui est e´change´e entre l’absorbant et le bain thermique par une fuite
thermique de conductance G(T ) = g(T/T0)
β :
PT =
∫ T
T0
G(T )dT = g
(
T β − T β0
)
- la puissance lie´e a` la capacite´ thermique C du de´tecteur :
Pc = C
dT
dt
.
Ces puissances se combinent et conduisent a` l’e´quation de fonctionnement du bolome`tre :
Pr + PJ = PT + Pc . (5.3)
A l’e´quilibre, Pc = 0, et la puissance de radiation cherche´e est donne´e par :
Pr = g
[(
T
Tb
)β
−
(
T0
Tb
)β]
−RI2 (5.4)
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Parame`tres Valeur Typique Variation mesure´e
R∞ 90 Ω 20 a` 250 Ω
Tr 15 K 10 a` 20 K
a 0.5 0.5
β 2.3 1.6 a` 2.8
G 3 pW 1.6 a` 2.8 pW
I (courant de polarisation) 0.5 nA 0.5 a` 1 nA
Tab. 5.1 – Valeurs typiques des parame`tres des bolome`tres d’Archeops. On constate une dis-
persion importante entre les valeurs mesure´es [84].
ou` Tb est une tempe´rature arbitraire e´gale a` 0.1 K. On voit alors le compromis qu’il
va falloir trouver sur l’intensite´ de polarisation du bolome`tre : plus elle est grande, plus la
variation de tension aux bornes de la re´sistance est grande et donc meilleure est la sensibilite´.
Mais I doit rester suffisamment faible pour que la puissance Joule reste de l’ordre de celle du
rayonnement. Le courant de polarisation optimal est donc de´termine´ en fonction de la puissance
du rayonnement incident. Il est de´termine´ par un e´talonnage au sol.
La re´ponse instantane´e du bolome`tre est de´finie par la variation de tension en sortie du
bolome`tre en fonction de la variation de puissance incidente. Le bain thermique est suppose´ a`
tempe´rature constante ainsi que le courant de polarisation. D’apre`s (5.4), on de´duit :
dPr = g
(
T
Tb
)β−1
β
1
Tb
dT − I2dR (5.5)
En posant α = (T/R)dR/dT , on a dV = αRIdT/T = αV dT/T , et finalement la re´ponse
instantane´e du de´tecteur est donne´e par :
S0 =
dV
dPr
=
(α/T )V
g(T/Tb)β−1β/Tb − IV α/T (5.6)
avec α = (T/R)dR/dT . Les valeurs typiques des parame`tres des bolome`tres d’Archeops
sont donne´es dans le tableau 5.1 et conduisent a` une re´ponse de l’ordre de 109 V.W−1, ce qui
correspond a` des re´ponses de l’ordre du mV pour une puissance provenant du ciel attendue de
l’ordre du pW. Cette expression donne la re´ponse statique du de´tecteur. En incluant l’effet de
la constante de temps, la re´ponse devient S = S0e
−t/τ . Cette constante de temps est lie´e a`
l’e´change de tempe´rature entre l’absorbant de capacite´ thermique C et le bain thermique par le
lien de conduction G. Elle vaut τ = C/G.
5.2.3 Bruits de mesure
Diffe´rents bruits entrent en jeu lors de la mesure :
- Le bruit thermique, duˆ aux fluctuations de tempe´rature rapides (induites par celles du
rayonnement) entre le bain cryoge´nique et le bolome`tre [86] :
NEVtherm = 4kbT
2
0GS
2
0 (5.7)
- Le bruit Johnson duˆ a` l’agitation thermique des e´lectrons qui baisse avec la tempe´rature :
NEVJohnson =
√
4kbTR (5.8)
Ces bruits s’ajoutent en quadrature et sont infe´rieurs a` ∼ 5nV.Hz−1/2. En ajoutant le bruit
de l’e´lectronique NEVelec ' 6 nV.Hz−1/2, on en de´duit le bruit total instrumental the´orique
NEV th 2instr = NEV
2
therm +NEV
2
Johnson +NEV
2
elec
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KS1 KS3
Canaux 143 217 353 545 143 217 353 545
NEVγ 13.6 7 8.9 4 5.8 6.3 9.6 5.11
NEV thinstr 15 8 10 5 9.9 9.8 12.8 8.3
NEVmes 35 13 50 25 12.3 12.6 13.2 8.2
c× 103 13.1 32.7 154.4 598.0 10.4 32.7 154.4 598.0
s 457 425 7720 14950 128 412 2038 4903
Tab. 5.2 – Valeurs typiques du bruit de mesure the´orique NEV thinstr et mesure´ NEVmes en
nV.Hz−1/2 en comparaison au bruit de photons pour les vols de KS1 et KS3 [84] pour les diffe´rents
canaux (GHz). Avec l’e´talonnage mesure´ en vol c en µK.µV−1, on en de´duit la sensibilite´ du
de´tecteur en µK.Hz−1/2 [84].
Fig. 5.5 – Gauche : Photo du plan focal complet d’Archeops. Droite : Sche´ma du cryostat d’Archeops et des
cornets en vue de la feneˆtre.
Les valeurs typiques sont pre´sente´es dans le tableau 5.2. Le bruit total permet alors de
de´terminer la sensibilite´ s de l’instrument qui intervient dans le calcul de l’erreur sur les Cl
(Eq. 5.1). Il suffit pour cela de tenir compte de l’e´talonnage du de´tecteur en V.K−1.
La nette ame´lioration entre les deux vols est due principalement a` quatre facteurs :
- Le pivot qui fait tourner la nacelle e´tait fixe´ rigidement a` la nacelle lors de KS1. Il a e´te´
de´place´ sur la chaˆıne de vol a` 70 m au-dessus de la nacelle pour KS3. Toutes les vibrations
qu’il produisait et qui se traduisaient par des bouffe´es de bruit (reproduites en laboratoire)
importantes et difficiles a` traiter ont donc e´te´ e´limine´es.
- Les connecteurs des bolome`tres ont e´te´ fixe´s sur la plaque support des bolome`tres ce qui
a re´duit leurs vibrations. Ceci n’avait pas e´te´ possible en raison des de´lais de livraison des
bolome`tres.
- Il s’est ave´re´ qu’une intensite´ le´ge`rement supe´rieure a` celle de´termine´e au sol optimise la
sensibilite´, meˆme si elle diminue la re´ponse instantane´e du bolome`tre, diminue davantage
le bruit et permet donc d’ame´liorer la qualite´ du signal.
- L’ensemble de la chaˆıne optique a e´te´ entie`rement nettoye´.
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5.2.4 Le cryostat
Afin de descendre aux tempe´ratures de la centaine a` la dizaine de mK, on a recours aux
proprie´te´s de la dilution de l’3He dans l’4He. Ce sont les deux seuls fluides quantiques stables
a` ces tempe´ratures, et leur me´lange est endothermique. La puissance absorbe´e lors du me´lange
a` l’interface 3He/4He est directement proportionnelle au de´bit d’3He. Une dilution “classique”
entretient donc un flot d’3He dans une boˆıte de me´lange d’ou` l’on tire la puissance de refroidis-
sement recherche´e. Le recyclage de l’3He se fait en chauffant le me´lange en sortie de l’e´changeur
dans le bouilleur pour re´cupe´rer essentiellement l’3He dont la pression de vapeur est beaucoup
plus grande que celle de l’4He. Il est alors pompe´ et re´injecte´ dans le circuit.
Ce principe ne´cessite la pesanteur, pour marquer la se´paration de phase dans le bouilleur
et pomper la vapeur d’3He. Il n’est donc pas applicable dans une expe´rience spatiale. Afin d’y
reme´dier, Benoˆıt et al. [10] ont de´veloppe´ un processus original : en augmentant le de´bit d’3He,
des bulles apparaissent dans le me´lange et se maintiennent par capillarite´ dans les tubes minces
de l’e´changeur (les capillaires). L’interface bulles/me´lange permet alors l’e´change de chaleur.
Ce sont e´galement les bulles qui permettent le maintient de la circulation du me´lange car, sans
elles, la pression osmotique maintiendrait l’3He dans la partie froide du cryostat. On parle de
dilution a` cycle ouvert car on injecte des isotopes purs en entre´e du circuit et on re´cupe`re du
me´lange en sortie.
L’autre particularite´ du cryostat d’Archeops (Fig. 5.5) est la largeur de sa feneˆtre d’ouver-
ture (15 cm de diame`tre) sur les 300 K ambiants qui ne´cessite une optimisation tre`s fine des
e´changeurs aux diffe´rents e´tages. Cette large ouverture est en effet ne´cessaire pour la configu-
ration d’Archeops (et Planck) qui utilise des cornets optiques afin de minimiser la contribution
des lobes secondaires.
5.2.5 L’optique froide
Archeops observe le ciel a` quatre fre´quences : 143, 217 GHz qui sont proches du maximum
d’intensite´ du CMB, 353 et 545 GHz qui sont plus sensibles a` l’e´mission Galactique qu’au CMB.
L’optique d’Arche´ops est identique a` celle qui sera utilise´e pour PLANCK. Elle est
constitue´e de trois cornets (cf. Fig. 5.6), deux dans l’e´tage a` 10 K, un a` 100 mK en vue du
bolome`tre (Fig. 5.5). Cette configuration minimise la puissance incidente sur le cryostat. Les
cornets sont monomodes pour les voies a` 143 GHz et 353 GHz, multimodes pour certaines voies
a` 217 GHz, et a` 545 GHz. Le principal avantage des cornets est la re´jection des lobes secondaires.
La particularite´ des bolome`tres a` 353 GHz qui nous inte´resse spe´cialement est qu’ils sont
associe´s par paires en Ortho Mode Transducer (OMT) (cf. Fig. 5.6). Dans chaque paire, un seul
des deux est directement face a` un cornet en vue du ciel. Un polariseur divise le faisceau incident
en deux polarisations, en laisse passer une vers le premier bolome`tre et re´fle´chit la seconde vers
l’autre bolome`tre. La diffe´rence de trajet optique, compte–tenu des dimensions du syste`me est
ne´gligeable. On pourra donc par la suite, supposer qu’a` chaque instant, les deux bolome`tres
d’une meˆme paire voient exactement le meˆme point du ciel5.
5.2.6 Performances the´oriques
Avec cette configuration expe´rimentale, il est maintenant possible de calculer la pre´cision
avec laquelle Archeops devrait mesurer le spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature
du CMB.
Nous nous plac¸ons dans le cas du vol de KS3, c’est–a`–dire d’un vol de 12 heures, qui couvre
30% du ciel. Supposons que l’on utilise seulement 20% du ciel (en se plac¸ant en dehors de la
5Il faudra tenir compte des constantes de temps des bolome`tres pour moduler cette affirmation, mais ceci n’est
pas lie´ a` l’optique.
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Fig. 5.6 – Sche´ma des Ortho Mode Transducers (OMT) d’Archeops. Les bolome`tres sont apparie´s. Un seul des
deux fait face au cornet. Une direction de polarisation passe a` travers le polariseur et atteint le premier bolome`tre
(B1, direction ‖). L’autre polarisation est re´fle´chie par le polariseur puis un miroir avant d’atteindre le second
bolome`tre (B2, direction ⊥).
Galaxie) pour calculer le spectre des Cl, avec 10 bolome`tres, d’une sensibilite´ de 200 µK.sec
1/2,
avec une re´solution moyenne de 13 arcmin. Ces parame`tres sont un bon ordre de grandeur
des sensibilite´s et re´solutions des de´tecteurs a` 143 et 217 GHz. La figure 5.7–gauche montre la
pre´cision que l’on peut attendre sur la de´termination du spectre. On remarque qu’on obtient une
tre`s bonne de´termination du second pic acoustique, et que la variance d’e´chantillonnage domine
la variance instrumentale jusqu’a` la “redescente” du premier pic acoustique.
La figure 5.7–droite montre le spectre des anisotropies de tempe´rature qu’Archeops aurait
pu mesurer avec les 6 bolome`tres a` 353 GHz, pour 25% de couverture de ciel lors d’un vol de
12 heures. La grande incertitude sur les Cl en comparaison a` la figure 5.7–gauche provient essen-
tiellement de la faible intensite´ du CMB a` 353 GHz par rapport a` 143 et 217 GHz. Compte tenu
de la difficulte´ d’estimer pre´cise´ment ce spectre a` cette fre´quence, on voit que la de´termination
des spectres de polarisation est hors d’atteinte pour les donne´es de ce vol. Nous reviendrons sur
les sensibilite´s et conditions de vol ne´cessaires a` cela au chapitre 8.
En pratique, la premie`re analyse publie´e [6] n’a porte´ que sur les deux bolome`tres les plus sen-
sibles a` 143 et 217 GHz, dont les sensibilite´s e´taient respectivement d’environ 150 et 90 µK.sec1/2
respectivement. Le re´sultat est pre´sente´ sur la figure 5.8. Ce fut la premie`re de´termination du
spectre des Cl depuis le dernier point de COBE [129] a` l = 20 jusqu’a` l = 350 par une meˆme
expe´rience. Ce furent e´galemet les premie`res mesures e´chantillonne´es sur des bandes de seule-
ment dix modes l environ le long de la “monte´e” du premier pic, avec de plus des barres d’erreur
environ deux fois plus petites que celles des autres expe´riences ballon comme BOOMERanG et
MAXIMA.
Ces mesures ont permis par exemple de contraindre la densite´ totale de l’Univers Ω0 =
1+0.03−0.02 [7], ame´liorant ainsi d’un facteur 2 la pre´cision d’alors sur ce parame`tre. L’e´chantillonnage
de la monte´e du premier pic a permis e´galement d’ame´liorer les contraintes sur le parame`tre
inflationnaire (r ≤ 0.43 a` 95% CL)[91] et de contraindre pour la premie`re fois a` partir du CMB
le parame`tre de Slow Roll6  ≤ 0.057 a` 95% CL [79].
Par ailleurs, Archeops a permis de valider l’ensemble de la conception de PLANCK–HFI en
de´montrant en particulier la stabilite´ de la cryoge´nie et le faible niveau de bruit de l’e´lectronique
froide. L’expe´rience acquise par la communaute´ en terme de traitement de donne´es similaires a`
celles qui seront prises par PLANCK est e´galement conside´rable.
6Quelques de´tails supple´mentaires sur l’inflation sont pre´sente´s en annexe B.
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Fig. 5.7 – Gauche : Spectre des Cl des anisotropies de tempe´rature the´orique mesure´ par Archeops. Cette figure
est obtenue avec 10 bolome`tres de sensibilite´ 200 µK.sec1/2, pour un vol de 12 heures, une surface de ciel utilise´e
de 25%, et un lobe de 13 arcmin. Jusqu’a` l ' 200, l’incertitude est domine´e par la variance d’e´chantillonnage
σech. Droite : Spectre des Cl des anisotropies de tempe´rature the´orique a` 353 GHz, mesurable par Archeops avec
les 6 bolome`tres polarise´s, lors d’un vol de 12 heures et une couverture de ciel de 25%. La grande incertitude est
principalement lie´e a` la faible amplitude du CMB a` cette fre´quence en comparaison a` 143 et 217 GHz.
Fig. 5.8 – Spectre des Cl des anisotropies de tempe´rature mesure´ par Archeops lors du vol du 7 fe´vrier 2002, sur
12.6% du ciel, avec un bolome`tre a` 143 et 217 GHz. L’incertitude est domine´e par la variance d’e´chantillonnage
jusqu’a` l ' 200.
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Chapitre 6
E´talonnage au sol
Comme nous l’avons pre´sente´ au paragraphe 5.2.5, les bolome`tres polarise´s sont assemble´s par
paires en OMT (cf. Fig. 5.6). Le but de l’e´talonnage au sol e´tait de controˆler le fonctionnement
des polariseurs des OMT et la pre´cision de leur orientation.
Ces deux points peuvent en effet eˆtre remis en cause par diffe´rents facteurs. L’assemblage
du polariseur dans le bloc de l’OMT est tre`s de´licat et peut amener une erreur d’orientation
du polariseur. Si cet assemblage est de´fectueux, le polariseur peut transmettre une partie du
rayonnement qu’il devrait re´fle´chir. Enfin, le polariseur lui–meˆme peut avoir un de´faut de fabri-
cation ou avoir e´te´ endommage´ lors de sa manipulation. Il est donc ne´cessaire de s’assurer en
laboratoire du bon fonctionnement de la chaˆıne optique polarise´e.
Afin de pouvoir effectuer cet e´talonnage, au cours de mon stage de DEA, j’ai de´fini et suivi la
re´alisation au LPSC de deux polariseurs constitue´s par une grille de fils de Cu98/Be2 de 50 µm
de diame`tre espace´s de 100 µm [110]. Leur pre´sentation fait l’objet du premier paragraphe.
Vient ensuite la pre´sentation de l’e´talonnage a` proprement parler. Chaque e´talonnage a fait
l’objet d’une note de collaboration [111, 112, 113, 114].
6.1 De´finition des polariseurs d’e´talonnage
Le principe standard de fabrication de polariseurs repose sur la disposition de conducteurs
paralle`les, dont la longueur est beaucoup plus grande que l’e´paisseur. Seule la composante du
champ e´lectrique perpendiculaire a` l’axe principal des conducteurs est alors transmise. Pour des
longueurs d’onde millime´triques, plusieurs technologies sont envisageables pour la construction
de polariseurs. Les deux principales sont le de´poˆt par photolithographie de me´tal sur un sub-
strat de mylar et la disposition de fils conducteurs sur un cadre. Les calculs des coefficients de
transmission sont similaires dans les deux cas, c’est pourquoi nous ne mentionnerons que le cas
des grilles de fils, retenu pour l’e´talonnage au sol.
Polariseurs a` grille
Notons I i et It les intensite´s incidente et transmise respectivement, et ‖ et⊥ leur composantes
paralle`le et perpendiculaire aux fils de la grille. La direction passante du polariseur est la direction
orthogonale a` ses fils. Sous l’hypothe`se que ce sont des conducteurs parfaits, les coefficients de
transmission de la grille sont [137] :
τ⊥ ≡ I
t
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Fig. 6.1 – Gauche : Coefficient de transmission de la composante de l’intensite´ incidente paralle`le aux fils
parfaitement conducteurs pour diffe´rents diame`tres de fil (de 5 a` 70 µm) en fonction du rapport a/w ou` a est
l’espacement entre les fils. La longueur d’onde est fixe´e a` 850 µm (353 GHz). Droite : Meˆme chose pour le
coefficient de transmission de la composante perpendiculaire aux fils.
Fig. 6.2 – Gauche : Degre´ de polarisation de l’onde transmise par la grille en fonction du rapport entre
l’espacement entre les fils et leur diame`tre, pour des diame`tres de fils allant de 5 a` 70 µm. La longueur d’onde est
fixe´e a` 850 µm (353 GHz). Droite : Evolution du degre´ de polarisation pour une incidence sous diffe´rents angles
(en degre´s) pour des fils de 50 µm de diame`tre.
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Fig. 6.3 – Degre´ de polarisation de l’onde transmise par la grille en fonction du rapport entre l’espacement
entre les fils et leur diame`tre, pour les fre´quences d’Archeops.
ou` w est le diame`tre des fils, a la distance qui les se´pare sur la grille et λ la longueur d’onde du
rayonnement incident. Cette formule est valable pour une incidence normale. Elle se ge´ne´ralise
a` une incidence quelconque θ en changeant a en a cos θ [18]. Le degre´ de polarisation de l’onde
transmise est donne´ quant a` lui par :
p =
τ⊥ − τ‖
τ⊥ + τ‖
(6.3)
L’allure de ces coefficients est represente´e sur les figures 6.1, 6.2 et 6.3. On remarque par
exemple le comportement aux limites : quand a/w est grand, les fils sont tre`s espace´s et la
grille devient transparente pour les deux composantes, lorsqu’au contraire ce rapport tend vers
1 (les fils se touchent), la grille devient un e´cran pour les deux composantes. De meˆme, si
l’incidence devient rasante (θ = 90◦), la polarisation tend vers 100% pour tout a/w, mais
l’intensite´ transmise tend vers 0. Enfin, on remarque que le taux de polarisation est d’autant
meilleur que la longueur d’onde est e´leve´e.
La conclusion principale de cette e´tude est que, dans tous les cas, la grille polarise effica-
cement le rayonnement transmis. Les ve´ritables contraintes de construction vont eˆtre d’ordre
technique : quels fils sont disponibles sur le marche´ ? quelle tension faut–il leur appliquer ? Le
cadre qui va les supporter est–il adapte´1 ? Ces conside´rations nous ont amene´s a` choisir des
fils de Cu98/Be2 de diame`tre a = 50 µm, et la construction de la grille au moyen d’un me´tier
a` tisser utilise´ habituellement pour la construction de chambres a` fils nous a conduit a` les
espacer de 100 µm. Le cadre qui les maintient fait 10 cm de diame`tre. Par ailleurs, le me´tier a`
tisser construit les polariseurs par paires, ce qui nous a permis de disposer de deux polariseurs
identiques pour l’e´talonnage. Ceux–ci sont pre´sente´s sur la figure 6.4.
En termes de parame`tres de Stokes, l’action d’un polariseur parfait dont la direction pas-
sante fait l’angle α avec l’axe x de re´fe´rence est de´crit par la matrice de Mueller M. Soit une
source de rayonnement non polarise´ caracte´rise´e par son vecteur de Stokes S0 = (I0, Q0, U0). Le
rayonnement S′ de cette source transmis par le polariseur est :
1Pour des fils de diame`tre de l’ordre de la dizaine de microns, la correspondance tension/diame`tre est d’environ
1 µm.g−1. Pour un polariseur de '10 cm avec des fils espace´s d’environ 100 µm, on arrive donc a` des contraintes
globales sur le cadre de plusieurs dizaines de kg.
92 CHAPITRE 6. E´TALONNAGE AU SOL
Fig. 6.4 – Polariseurs en grille de fils de Cu/Be de 50 µm de diame`tre espace´s de 100 µm utilise´s pour
l’e´talonnage au sol des voies polarise´es.
S′ =MS0 =
 K k cos 2α k sin 2αk cos 2α K cos2 2α+ q sin2 2α (K − q) cos 2α sin 2α
k sin 2α (K − q) cos 2α sin 2α K sin2 2α+ q cos2 2α
S0 (6.4)
ou` K = τ1+τ22 , k =
τ1−τ2
2 , q =
√
τ1τ2, τ1,2 de´signant les coefficients de transmission de
l’intensite´ du polariseur suivant ses directions passante (orthogonale aux fils) et re´fle´chissante2
(cf. Eq. 6.1 et 6.2). Dans le cas d’un polariseur parfait : K = k = 1/2, q = 0. Un de´tecteur
non polarise´ place´ apre`s le polariseur n’est alors sensible qu’a` la composante d’intensite´ de S′,
c’est–a`-dire I ′ = 12(I0 +Q0 cos 2α+ U0 sin 2α) : on retrouve l’expression 3.15.
Un e´talonnage pre´cis de ces polariseurs aurait ne´cessite´ l’utilisation d’un banc de test adapte´
que nous n’avions pas a` notre disposition. Leur bon comportement lors du controˆle des angles
des polariseurs a prouve´ que leur performances e´taient conformes a` ce que l’on en attendait.
6.2 E´talonnage au sol
L’objet de ces mesures e´tait de controˆler la disposition des polariseurs dans le plan focal et
leur fonctionnement. Comme nous l’avons de´ja` mentionne´ au paragraphe 3.1.2, si les polariseurs
ne sont pas dans leur position nominale et ne couvrent pas l’angle pi, cela induit des corre´lations
sur les parame`tres de Stokes mesure´s.
Nous pre´sentons la me´thode de mesure, les re´sultats obtenus lors de la pre´paration du vol de
Fe´vrier 2002 et discutons des effets syste´matiques induits par la me´connaissance de l’orientation
exacte des polariseurs. Pour conclure, nous montrerons que cet e´talonnage n’e´tait pas superflu,
et qu’il a permis, lors de la pre´paration du vol du 29 janvier 2001, de mettre en e´vidence une
erreur importante dans le protocole de mise en place des polariseurs, et de la corriger.
6.2.1 Principe de la mesure
On place une source non polarise´e en vue du cryostat et on fait tourner un polariseur dont
on connaˆıt l’orientation a` chaque instant au–dessus du plan focal. Lorsque le bolome`tre n’est
plus sensible au rayonnement de la source, c’est que le polariseur d’e´talonnage tournant lui
est orthogonal. Connaissant l’orientation du polariseur tournant, on en de´duit celle du bolome`tre.
2Le langage courant appelle “paralle`le” la direction passante du polariseur. Nous n’emploierons pas cette
de´nomination pour ne pas preˆter a` confusion avec la direction des fils.
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Fig. 6.5 – Sche´ma de la disposition des directions passantes des OMT dans le plan focal et de´finition des
angles des polariseurs de calibration lors des prises de donne´es par rapport a` l’axe central du cryostat. Les deux
polariseurs de calibration sont amovibles.
Conside´rons la figure 6.5. Notons B un bolome`tre non polarise´ du plan focal et P un bo-
lome`tre polarise´. Notons K, k, q les parame`tres de la matrice de Mueller du polariseur associe´
au bolome`tre P et θP son orientation par rapport a` x, et Kc, kc, qc, β(t) respectivement ceux
des polariseurs d’e´talonnage (cf. Eq. 6.4) a` l’instant t. Nous effectuons alors une premie`re mesure
(I) en plac¸ant un polariseur sur le support tournant. D’apre`s (6.4), le bolome`tre polarise´ est alors
sensible a` :
IP = I0 [KKc + kkc cos 2θP cos 2β(t) + kkc sin 2θP sin 2β(t)] (6.5)
Le syste`me d’acquisition (cf. paragraphe suivant) donne α(t) = β(t)− θR a` chaque instant,
mais θR est inconnu. L’e´quation (6.5) devient alors :
IP = I0 [KKc + kkc cos 2(θR − θP ) cos 2α(t) + kkc sin 2(θR − θP ) sin 2α(t)] (6.6)
= A+B cos 2α(t) + C sin 2α(t)
Connaissant α(t) a` chaque instant, on ajuste les constantes A, B, C et on de´termine :
θR − θP = 1
2
arctan
C
B
(6.7)
Afin de de´terminer θR, on effectue une deuxie`me mesure (II) en plac¸ant un polariseur sur
le support tournant et un polariseur fixe sous la boˆıte, en prenant garde de relever l’orientation
de sa direction passante θF . Lors de la manipulation, il e´tait facile d’aligner les fils de la grille
avec l’axe x tre`s pre´cise´ment. La direction passante de re´fe´rence e´tait donc suivant l’axe y de la
figure 6.5. Cette fois–ci, le bolome`tre non polarise´ B est sensible a` :
IB = I0 [Kc1Kc2 + kc1kc2 cos 2(θR − θF ) cos 2α(t) + kc1kc2 sin 2(θR − θF ) sin 2α(t)] (6.8)
En proce´dant e´galement a` un ajustement en fonction de α(t) on de´termine θR− θF de fac¸on
analogue a` (6.7), d’ou` l’on de´duit θR. On peut mesurer ce parame`tre inde´pendamment avec
chacun des bolome`tres non polarise´s. En reprenant l’e´quation (6.5), on obtient donc la valeur
cherche´e de θP .
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Fig. 6.6 – Gauche : Sche´ma du dispositif expe´rimental utilise´ pour le controˆle des angles des polariseurs. La
boˆıte recouverte d’eccorsorb contient un polariseur tournant (amovible) et un chopper. On peut placer un second
polariseur sous la boˆıte. Le tout est positionne´ au–dessus du cryostat par une table permettant de translater
le tout dans un plan horizontal. Droite : Photo du dispositif complet lors des mesures effectue´es a` Kiruna en
De´cembre 2000.
Chacune de ces mesures a e´te´ effectue´e pour deux positions diffe´rentes de la source au-dessus
du plan focal.
6.2.2 Mesure expe´rimentale
Afin d’effectuer les mesures pre´ce´demment de´crites, nous utilisons le dispositif repre´sente´
sur la figure 6.6. La source de rayonnement est un re´cipient en polystyre`ne, dont le fond est
couvert d’eccosorb3, rempli d’azote liquide (77 K). Entre cette source et le plan focal, une boˆıte,
tapisse´e d’eccosorb pour e´viter les re´flexions parasites, abrite un support incline´ sur lequel on
peut placer un polariseur d’e´talonnage. Ce support tourne a` 1.5 tour.mn−1 et il est incline´ pour
e´viter des re´flexions multiples entre le polariseur et le cryostat. On peut e´galement placer un
polariseur fixe sous la boˆıte. Entre l’ouverture sur la source d’azote et le polariseur tournant, on
dispose un chopper (disque me´tallique couvert d’eccorsorb, perce´ de deux ouvertures identiques
et diame´tralement oppose´es) qui tourne a` 6.7 tour.sec−1 : il module donc le rayonnement de la
source a` 13.4 Hz pour pouvoir par la suite faire une de´tection synchrone. Le chopper et le moteur
d’entraˆınement du polariseur sont synchronise´s par l’acquisition de donne´es si bien qu’on connaˆıt
a` chaque instant la position α(t) du support tournant par rapport a` l’instant initial de la mesure.
Les donne´es sont enregistre´es a` la fre´quence de 153 Hz en fonction du temps et forment des
Time Ordered Information (TOI). Les donne´es brutes sont repre´sente´es sur la figure 6.7. On
y distingue clairement la modulation par le polariseur tournant avec une pe´riode 40 sec. Sur
cette dure´e on ne voit que l’enveloppe du signal effectivement mesure´. Celui–ci est pre´sente´ sur
la figure 6.7–droite qui correspond a` une seconde de prise de donne´es. On distingue les sauts
qui correspondent a` la modulation du chopper. Lorsque le chopper obture la source d’azote, les
bolome`tres rec¸oivent le rayonnement e´mis par le disque du chopper a` environ 300 K. Lorsque
le chopper laisse passer le rayonnement de la source, ils rec¸oivent l’e´mission de l’azote a` 77 K.
Le rayonnement du chopper est e´galement polarise´ par le polariseur tournant. Cependant, la
re´flexion de l’e´mission ambiante provenant de “sous” le polariseur tournant s’y ajoute. Celle–
3L’eccosorb a la proprie´te´ de se comporter en corps noir a` basse tempe´rature. On en met donc au fond du
re´cipient car le polystyre`ne est transparent pour les ondes millime´triques.
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Bolome`tre Position nominale Mesure 1 Mesure 2 Re´sultat moyen
353K01 30 27 25 26.0
353K02 120 113 114 113.5
353K03 150 150 151 150.5
353K04 60 60 59 59.5
353K05 90 91 90 90.5
353K06 0 4 6 5.0
Tab. 6.1 – Orientation des polariseurs dans le plan focal de´termine´e lors des deux se´ries de prises de donne´es.
L’incertitude sur les valeurs finales est de ±3◦.
ci e´tant polarise´e orthogonalement a` la premie`re (puisqu’elle est re´fle´chie alors que l’autre est
transmise), le rayonnement du 300 K n’est globalement que tre`s peu module´. En revanche, le
rayonnement e´mis par l’azote a` 77 K ne provient que de la source place´e au–dessus du polariseur
tournant. Il est donc fortement module´.
Afin d’isoler le rayonnement de la source d’azote, on proce`de a` une de´tection synchrone a` la
fre´quence du chopper. Le re´sultat de ce traitement et d’un lissage sur un degre´ est pre´sente´ sur
la figure 6.8. On constate que comme on l’apercevait de´ja` sur la figure 6.7, l’amplitude du signal
n’est pas constante entre deux demi–pe´riodes. Cet effet de modulation est e´galement visible sur
les bolome`tres non polarise´s. Nous attribuons cela a` un effet d’obturation du faisceau par le
dispositif tournant, qui fait que le flux incident sur le bolome`tre est module´, inde´pendamment
de la polarisation. Afin de s’affranchir de cette syste´matique, nous avons proce´de´ a` des mesures
avec le support tournant, mais sans polariseur, afin d’avoir une estimation de cette modulation.
En faisant le rapport de ces deux prises de donne´es, on corrige la quasi–totalite´ de cet effet,
comme le montre la figure 6.9. On peut alors de´terminer l’angle θR − θP (cf. Eq. 6.6). Le fait
que l’amplitude du rapport ne soit pas e´gale a` 1 est duˆ au fait que ces prises de donne´es ont
e´te´ effectue´es pendant la descente en tempe´rature du cryostat, a` plusieurs dizaines de minutes
d’intervalle. Par conse´quent, la sensibilite´ des bolome`tres a e´galement e´volue´. Ceci n’a cepen-
dant pas d’incidence sur la de´termination des angles des polariseurs, puisque celle–ci n’est pas
de´termine´e par l’amplitude du signal module´, mais par sa position.
La figure 6.9 montre les six signaux vus par les bolome`tres polarise´s. On remarque que les
deux voies de chaque paire sont bien en opposition de phase, et que chaque paire est oriente´e a`
60◦ des deux autres.
La de´termination de θR (6.8) se fait suivant le meˆme principe cette fois–ci graˆce aux bo-
lome`tres non polarise´s et en fixant un polariseur sous la boˆıte. Le traitement des donne´es est en
tout point similaire a` celui du paragraphe pre´ce´dent. On obtient alors l’orientation des polari-
seurs dans le plan focal (cf. Tab. 6.1). Quelle que soit la position absolue des bolome`tres, deux
bolome`tres d’un meˆme OMT devraient eˆtre mesure´s parfaitement orthogonaux. On constate
que l’on trouve plutoˆt 87.5, 91 et 85.5◦. Afin d’e´valuer les syste´matiques induites par cette
incertitude au paragraphe suivant, nous supposons que les erreurs sont inde´pendantes et gaus-
siennes. Leur variance peut eˆtre alors estime´e par la moyenne des trois erreurs pre´ce´dentes, soit
σ2 = 1/3 (2.52 + 12 + 4.52) = 9.16 deg2, d’ou` l’on de´duit que l’incertitude de la me´thode est de
σ ' 3◦. Les polariseurs sont alors proches de leurs positions nominales.
6.2.3 Effets syste´matiques induits
Nous nous trouvons dans la situation suivante : les polariseurs ont une orientation donne´e θ
qu’on ne connaˆıt qu’a` 3 degre´s pre`s (rms). On va donc reconstruire l’e´tat de polarisation du ciel
en supposant que les angles des polariseurs sont oriente´s suivant la direction que l’on a mesure´e
expe´rimentalement θˆ. Quelle erreur l’e´cart entre la vraie position des polariseurs θ et la position
estime´e θˆ introduit–il dans la reconstruction des parame`tres de Stokes ? Pour re´pondre a` cette
question nous suivons un raisonnement analogue a` [69] :
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Fig. 6.7 – Gauche : TOI brute d’un bolome`tre polarise´ lorsqu’un polariseur d’e´talonnage est place´ sur le
support tournant. On voit nettement la modulation Droite : Meˆme chose pour une seconde de temps de prise de
donne´es. On distingue les 153 e´chantillons par seconde et la modulation a` 13.4 Hz du chopper.
Fig. 6.8 – Re´sultat de l’application de la de´tection synchrone aux donne´es de la figure 6.7.
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Fig. 6.9 – Gauche : Ajustement des donne´es (noir) par l’e´quation (6.6) (rouge), apre`s normalisation par le
signal mesure´ lorsqu’on fait tourner le support sans polariseur. Droite : Re´sultat pour les amplitudes des signaux
vus par les six bolome`tres normalise´s en fonction de l’angle du polariseur tournant. La phase est arbitraire. A
chaque paire est associe´e une couleur. Les bolome`tres en traits pleins sont les bolome`tres en face du cornet.
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Exp. Voies rms(θˆ − θ) (deg) rms(∆Q/Q) (%)
6 1 1.8
Archeops 6 3 5.1
6 10 17.4
24 1 1.2
PLANCK 24 3 3.5
24 10 11.5
Tab. 6.2 – Ecart type de la distribution de la polarisation reconstruite avec une incertitude sur l’orientation
des polariseurs variant de 1 a` 10 degre´s, pour Archeops et PLANCK. Archeops comprend 6 bolome`tres polarise´s,
PLANCK comprend pour les deux canaux de´die´s au CMB (143 et 217 GHz) 4 PSB, soit 8 voies sensibles a` la
polarisation.
y
z
y’
z’ 45
P’
Pα
α’
u’
u
x
x’
Fig. 6.10 – Le plan P ′ de´fini par (~x′, ~y′) est incline´ a` 45◦ par rapport a` P de´fini par (~x, ~y). Le vecteur ~u′
appartient a` P ′ et fait l’angle θ′ par rapport a` ~x′ = ~x. Le vecteur ~u est la projection de ~u′ sur le plan P . Il fait
l’angle θ par rapport a` ~x.
- on fixe une orientation pour chaque polariseur θ, avec laquelle le ciel est observe´,
- on reconstruit l’e´tat de polarisation du ciel avec l’orientation. θˆ.
La diffe´rence entre θ et θˆ est ale´atoire, gaussienne. Les re´sultats de 10000 simulations pour
des incertitudes allant de 1 a` 10 degre´s sont pre´sente´s dans le tableau 6.2. Pour cela on a pris
une intensite´ de 1.5 mKRJ, typique de la Galaxie, et suppose´ une polarisation de 5 ou 10% (les
re´sultats sont identiques). On constate que l’on a alors une incertitude sur la reconstruction
de la polarisation de l’ordre de ∆Q/Q ' 5%. A titre de comparaison, nous avons fait figurer
les re´sultats d’une e´tude similaire pour PLANCK–HFI, en prenant cette fois–ci I = 2.73 K et
Q = U = 1µK.
6.2.4 Projection des angles des polariseurs
Lors de la premie`re mise en place des polariseurs sur le plan focal, au de´but de la campagne
de vol de l’hiver 2000–2001, les polariseurs ont e´te´ place´s a` leur position nominale, sur leur plan
incline´ a` 45◦ au sein de chaque OMT (cf. 5.6). Or, l’angle “vu” par le rayonnement incident sur
le plan focal, correspond a` l’angle projete´ sur le plan focal, et cette projection de´forme l’angle.
En se rapportant a` la figure 6.10, notons ~u′ un vecteur du plan P ′ incline´ a` 45◦ par rapport
au plan horizontal (le plan focal) P . Choisissons deux vecteurs de base du plan incline´ (~x′, ~y′),
et deux vecteurs de base du plan horizontal (~x, ~y) (avec ~x = ~x′). Alors :
~u′ = cosα′~x′ + sinα′~y′
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Fig. 6.11 – Gauche : Angle projete´ sur le plan focal en fonction de l’angle entre les polariseurs dans leur plan
incline´ (cf. Eq. 6.10) (trait continu). Les angles sont repe´re´s par rapport a` l’axe de balayage du ciel (axe central
du cryostat). La ligne pointille´e correspond a` une absence de de´formation. Droite : Illustration de la de´formation
des angles lors de la projection.
La projection ~u de ~u′ sur le plan (P ) vaut donc :
~u =
∣∣∣∣∣∣∣
(~u′ · ~x)
(~u′ · ~y)
(~u′ · ~z)
=
∣∣∣∣∣∣
cosα′
1√
2
sinα′
0
=
∣∣∣∣∣∣
cosα
sinα
0
(6.9)
Ainsi, l’angle α dans le plan horizontal vaut :
α = arctan
(
1√
2
α′
)
(6.10)
Cette relation est repre´sente´e sur la figure 6.11, et on peut constater que l’e´cart entre les deux
valeurs est significatif. Dans le cas du premier montage, les directions passantes des polariseurs
sont dispose´es a` 60◦ les unes des autres, et les OMT 1 et 3 sont a` α′1,3 = ±30◦ de l’axe x. Le
polariseur 2 orthogonal a` x reste orthogonal lors de la projection, mais les projections des angles
α′1,3 deviennent ±22◦, si bien qu’on s’attend a` mesurer entre les polariseurs :
αth1 − αth3 = 44
αth1 − αth2 = 68
αth2 − αth3 = 68
Les prises de donne´es effectue´es alors ont fourni :
α1 − α3 = 44± 3
α1 − α2 = 65± 3
α2 − α3 = 72± 3
ce qui confirme le raisonnement. Nous avons pu donc corriger cet effet avant le vol en
orientant les polariseurs qui devaient eˆtre a` α = 30◦ de l’axe de balayage (x) nominalement
dans le plan focal, a` arctan(
√
2× 30◦) ' 39◦ dans le plan incline´ des polariseurs.
Remarque :
Dans le cas de PLANCK, le proble`me ne se posera pas puisque les PSB ne sont pas sur un
plan incline´, mais dans le plan focal.
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Chapitre 7
Traitement des donne´es
L’objet de cette partie est de de´crire l’analyse que j’ai effectue´e sur les donne´es des canaux
polarise´s a` 353 GHz d’Archeops. Cette analyse a fait l’objet d’un article [9]. La publication porte
essentiellement sur le vol KS3 de fe´vrier 2002.
La premie`re section de´crit brie`vement le traitement applique´ aux donne´es. Celui–ci est
identique a` celui applique´ aux canaux non polarise´s. Le second paragraphe pre´sente le filtrage
supple´mentaire applique´ aux canaux polarise´s pour e´tudier la Galaxie. Nous verrons ensuite la
me´thode employe´e pour l’intercalibration des bolome`tres polarise´s. Viennent ensuite l’applica-
tion du formalisme de´crit dans la partie 3.1.2 pour la de´termination des parame`tres de Stokes,
puis les diffe´rents tests d’effets syste´matiques. Nous conclurons par la pre´sentation des re´sultats
et leur interpre´tation.
Avant toute chose, il nous faut a` pre´sent fixer la convention d’orientation des angles de
polarisation observe´s dans le ciel.
Nous choisissons, en chaque point du ciel, de prendre les paralle`les (eϕ) et me´ridiens
(-eθ) comme directions de re´fe´rence, en coordonne´es galactiques. Ainsi :
Q ≡ |E · eϕ|2 − |E · eθ|2 (7.1)
U ≡ |E · e45ϕ |2 − |E · e45θ |2, (7.2)
ou` e45ϕ = 1/
√
2(eϕ− eθ) et e45θ = −1/
√
2(eϕ + eθ). Si ψ est son angle par rapport a`
eϕ, de´fini entre [0
◦, 180◦], celui–ci est oriente´ dans le sens horaire. Nous avons choisi
eϕ pour suivre les longitudes croissantes et −eθ pour suivre les latitudes croissantes
(cf. Fig. 7.1).
7.1 Re´duction des donne´es
7.1.1 Traitement standard des donne´es
Les donne´es sont e´chantillonne´es a` la fre´quence fech = 153 Hz. Elles sont organise´es comme
une suite de mesures en fonction du temps et sont de´note´es par TOI pour Time Ordered Infor-
mation.
La premie`re e´tape du traitement des donne´es est la correction de la modulation de
l’e´lectronique a` fech/2. On entend par “donne´es brutes” les TOI en sorties de cette correc-
tion. Un exemple d’une telle TOI est repre´sente´ sur la figure 7.2. On distingue nettement deux
caracte´ristiques principales : une de´rive tre`s basse fre´quence qui provient de la descente en
tempe´rature du plan focal au cours du vol, ainsi qu’une se´rie de pics fins, les glitchs, qui corres-
pondent a` l’e´nergie de´pose´e dans les de´tecteurs par un rayon cosmique de haute e´nergie.
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Q>0, U=0
Q<0, U=0
Q=0, U>0 Q=0, U<0
ψ
POLARISATION
ϕe
eθ
Fig. 7.1 – Illustration des conventions d’orientation pour le pixel au centre de la carte.
Fig. 7.2 – Haut : Extrait de deux heures d’une TOI brute telle qu’elle est enregistre´e lors de la prise de
donne´es. On distingue la de´rive lente qui suit le refroidissement du cryostat et d’importantes composantes basses
fre´quences. Les cosmiques sont nettement visibles e´galement. bas : Meˆme TOI en sortie du pipeline de traitement
standard. Les cosmiques et les de´rives tre`s basses fre´quences ont e´te´ supprime´s.
7.1. RE´DUCTION DES DONNE´ES 103
Fig. 7.3 – Gauche : Exemple de TOI en sortie du pipeline de traitement standard (haut). Meˆme TOI lisse´e
a` 0.3 Hz (bas). On distingue les pics lorsque l’on observe la Galaxie et une importante composante basse
fre´quence.Droite : Spectre de puissance de cette TOI calcule´ sur une pe´riode d’une heure environ. On distingue
au–dela` de 1 Hz le plateau du bruit blanc et par rapport a` celui–ci, une remonte´e “en 1/f” a` basse fre´quence,
de fre´quence de genou fk ' 0.3 Hz. S’ajoutent a` cela les harmoniques de la fre´quence de rotation de la nacelle
(33 mHz) qui contiennent le signal.
Le traitement standard des donne´es1, commun a` toutes les voies, polarise´es ou non, est la cor-
rections de cette de´rive tre`s basse fre´quence et la soustraction des glitchs. Ces deux composantes
sont en effet environ 10 000 fois plus puissantes que le signal du CMB.
Les glitchs ainsi que les arte´facts de l’e´lectronique sont e´tiquete´s automatiquement lors d’une
premie`re ite´ration et manuellement une seconde fois. Ils sont remplace´s par des re´alisations de
bruit contraint pour le filtrage des basses et tre`s basses fre´quences, mais ne sont en aucun cas
projete´s sur les cartes lors de l’analyse. Moins d’1.5% des donne´es sont ainsi supprime´s. Un
signal parasite synchrone avec le balayage est e´galement supprime´.
Les TOI sont alors de´convolue´es des constantes de temps des bolome`tres mesure´es en vol sur
Jupiter et Saturne. Enfin, le pointage est reconstruit graˆce au senseur stellaire (cf. Sect. 5.1.3).
7.1.2 Filtrage propre aux donne´es polarise´es
Une fois le traitement standard effectue´, une TOI a l’allure repre´sente´e sur la figure 7.3. On
y distingue deux figures en particulier : des pics pe´riodiques qui correspondent au fort rapport
signal sur bruit de l’e´mission galactique, et une composante basses fre´quences qui s’apparente
a` du “1/f” et dont l’amplitude domine le forme ge´ne´rale du signal2. Nous reviendrons plus en
de´tails sur la nature de ce bruit basses fre´quences au paragraphe concernant le re´tre´cissement
par ondelettes. Il est donc ne´cessaire de soustraire ce bruit pour que le signal galactique soit
dominant. La me´thode standard utilise´e est de couper ces fre´quences dans l’espace de Fourier.
Le prochain paragraphe montre comment cette me´thode s’applique aux donne´es en vue d’une
e´tude galactique. Le suivant montre un proce´de´ original plus performant qui s’appuie sur une
me´thode d’interpolation. Enfin, nous de´crivons le choix retenu pour cette analyse, qui repose
sur une extension de l’interpolation par une de´composition en ondelettes.
1Pour davantage de de´tails, on pourra se re´fe´rer a` [8].
2Le spectre de bruit est bien repre´sente´ par la loi P (f) = σ2(1 + (f/fk)
α), ou` σ est le niveau de bruit blanc
et α l’indice spectral du bruit basse fre´quence.
104 CHAPITRE 7. TRAITEMENT DES DONNE´ES
Fig. 7.4 – Haut : Carte obtenue en projetant la TOI du bolome`tre 353K01 apre`s coupure des fre´quences
infe´rieures a` 0.1 Hz dans l’espace de Fourier. On remarque les zones ne´gatives de part et d’autre du plan galactique
(les rebonds). Bas : Profil galactique de cette carte. Les rebonds ressortent nettement.
Filtrage dans l’espace de Fourier
Notons s(t) le signal temporel que l’on veut filtrer. Le principe est le suivant :
- on calcule la transforme´e de Fourier sˆ(ν) de s(t) ;
- on met a` 0 les composantes que l’on veut soustraire. En pratique cela reviendrait a` mul-
tiplier sˆ(ν) par une fonction porte, mais afin d’atte´nuer les rebonds (cf. plus bas), celle–ci
est apodise´e ;
- on de´termine le signal filtre´ sf (t) en prenant la transforme´e de Fourier inverse de sˆ(ν).
Une partie du travail est d’ajuster la (les) fre´quence(s) de coupure et de se prote´ger des
effets de bord. Les basses fre´quences sont supprime´es efficacement. Cependant, on se heurte
au proble`me des rebonds de part et d’autre de la Galaxie (cf. Fig. 7.4). En effet, couper des
fre´quences du signal revient a` multiplier sa transforme´e de Fourier par une fonction porte ce qui,
dans l’espace re´el, se traduit par la convolution du signal par un sinus cardinal. Lorsque cette
convolution agit sur la Galaxie qui forme un pic dans la TOI, les oscillations du sinus cardinal
sont transmises au signal. On ne peut se pre´munir contre cet effet. Ajuster les fre´quences
de coupures permet de modifier les e´chelles et l’amplitude des rebonds, mais pas de les supprimer.
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Fig. 7.5 – Gauche : Illustration de l’interpolation de la Galaxie sur une TOI. Droite : Masque utilise´ lors de
l’interpolation de la Galaxie et du re´tre´cissement du signal par ondelettes. La partie bleue ciel correspond a` la
couverture du ciel d’Archeops. La partie rouge correspond aux points d’intensite´ supe´rieure a` 1.5 mKRJ sur les
simulations SFD [124] extrapole´es a` 353 GHz. C’est la partie interpole´e du signal.
Interpolation de la Galaxie
Afin de contourner ce proble`me, une solution est d’interpoler la Galaxie plutoˆt que de la
filtrer. Pour cela, une me´thode qui de´compose la partie basse fre´quence de la TOI en une com-
binaison line´raire d’atomes de Gabor a e´te´ de´voloppe´e. Elle est de´crite en de´tails dans [16, 17].
Le point le plus important est le choix du masque de la Galaxie qui de´termine les parties de
la TOI a` interpoler. Le masque est de´fini par une valeur seuil sur une simulation de l’e´mission
galactique fournie par SFD [124] (cf. Fig. 7.5) extrapole´es a` 353 GHz., et tout e´chantillon corres-
pondant a` une partie masque´e de la carte est a` interpoler. Plus les parties de la TOI a` interpoler
sont fines, meilleure est l’interpolation. Il faut cependant prendre un masque assez large pour ne
pas soustraire les bords des nuages e´tudie´s. Le compromis est de´termine´ empiriquement, sur des
simulations puis sur les donne´es, de manie`re a` obtenir un niveau de striage re´siduel minimal. Le
re´sultat de la soustraction des basses fre´quences par cette me´thode est montre´ sur la figure 7.6,
pour laquelle les meˆmes donne´es que sur la figure 7.4 ont e´te´ traite´es.
Comme on peut le voir, cette me´thode est tre`s performante et diminue fortement les rebonds.
Elle pourrait eˆtre employe´e en l’e´tat a` toutes les voies polarise´es pour pouvoir ensuite poursuivre
le traitement. La soustraction des basses fre´quences peut cependant eˆtre ame´liore´e en utilisant
un autre algorithme a` base d’ondelettes.
Le re´tre´cissement par ondelettes
Proprie´te´s principales des ondelettes
L’application du traitement par ondelettes des donne´es Archeops est de´taille´ dans [8, 83].
Nous ne reprenons ici que les principales proprie´te´s relatives a` l’application pratique de ce
traitement aux voies polarise´es.
Une ondelette est une fonction ψ(t) a` support borne´, d’inte´grale nulle, de carre´ inte´grable.
En pratique, il faut e´galement ajouter comme condition supple´mentaire sur sa transforme´e de
Fourier ψˆ(ν) que
∫∞
0 ψˆ(ν)/ν dν = Cψ soit strictement positive et finie. On peut alors translater
a` l’instant t et dilater cette fonction d’un facteur λ sans en modifier les proprie´tes en construisant
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Fig. 7.6 – Haut : Carte obtenue en projetant la TOI du bolome`tre 353K01 apre`s soustraction des basses
fre´quences obtenue par l’interpolation de la Galaxie au moyen d’atomes de Gabor. Les rebonds ont significa-
tivement diminue´ par rapport a` un filtrage standard dans l’espace de Fourier. Bas : Profil galactique de cette
carte.
Fig. 7.7 – Exemples d’ondelettes couramment utilise´es en traitement du signal. Gauche : Ondelette de Haar.
La projection (7.3) d’un signal s(t) sur cette ondelette donne la diffe´rence entre la moyenne de s sur [-1, 0] et
sur [0, 1]. Cette projection mesure donc directement la variation de s entre deux intervalles de meˆme longueur
autour de l’instant t = 0. En variant la largeur des intervalles et l’instant t, la projection sur l’ondelette fournit
la meˆme information a` des instants diffe´rents et sur des e´chelles diffe´rentes. Centre : Ondelette gaussienne. Cette
fois–ci, la variation entre les moyennes sur les intervalles est ponde´re´e avec la distance a` l’instant central. Droite :
Ondelette “chapeau mexicain”. Elle mesure la diffe´rence de comportement du signal autour de t = 0 par rapport
a` son voisinage, avec une ponde´ration par la distance a` t = 0.
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ψλ,t(x) = λ
−1/2ψ((t− x)/λ). Trois exemples usuels d’ondelettes et leur interpre´tation physique
sont pre´sente´s sur la figure 7.7.
Le fondement du traitement d’un signal au moyen d’ondelettes, est que celles–ci constituent
une base de l’espace des fonctions. Comme on prend la transforme´e de Fourier d’un signal s(t)
en le projetant sur des sinus et cosinus, on peut prendre sa transforme´e en ondelettes (WT ) par
une projection sur les fonctions ψλ,t :
W (λ, t) ≡
∫ ∞
−∞
ψλ,t(x)s(x) dx , (7.3)
La transforme´e de Fourier d’une fonction est une fonction d’une variable (la fre´quence),
la transforme´e en ondelettes est une fonction de deux variables, l’e´chelle (l’e´quivalent de la
fre´quence) et le temps. La reconstitution du signal est fournie par la transforme´e inverse
(WT−1) :
s(t) =
1
Cψ
∫ ∞
0
∫ ∞
−∞
W (u, t)ψλ,t(u) du
dλ
λ2
(7.4)
La diffe´rence majeure entre la transforme´e de Fourier et la transforme´e en ondelettes est
que chaque ondelette est localise´e dans le temps, et se rapporte a` une e´chelle particulie`re. On
dispose donc d’une information temporelle en plus de l’information fre´quentielle par rapport a`
une transforme´e de Fourier3, et dans un travail de filtrage, on peut par conse´quent retirer un
mode fre´quentiel localement, plutoˆt que globalement.
Nous venons de de´crire la de´composition continue. En pratique, comme pour un traitement
nume´rique dans l’espace de Fourier, on utilise son analogue, la de´composition discre`te, et
chaque e´chelle continue λ devient un nombre d’e´chantillons 2j . A titre d’exemple, pour
notre fre´quence d’e´chantillonnage de 153 Hz, l’e´chelle j = 8 est la limite que nous avons choi-
sie pour le traitement des TOI polarise´es et correspond a` la fre´quence f = 1/28+1×153 ' 0.3 Hz.
Le re´tre´cissement
Notons d(t) le signal provenant du ciel, n(t) le bruit et s(t) = d(t) + n(t) le signal mesure´.
Supposons que nous ayons effectue´ la transforme´e en ondelettes discre`te de s(t) :
WT [s(t)] = wj,t = dj,t + nj,t .
Le but est de de´terminer les coefficients w′j,t qui soient les plus proches possibles des dj,t, pour
pouvoir reconstruire une bonne estimation s′(t) = WT−1[w′] de d(t).
Une proprie´te´ des ondelettes, dans le cadre du bruit mesure´ sur Archeops, est que pour
chaque e´chelle j, les coefficients du bruit nj,t sont gaussiens, de moyenne nulle et de de´viation
standard σj . On peut donc, pour chaque e´chelle, estimer si le coefficient wj,t est compatible ou
non avec le niveau de bruit (disons un crite`re a` 5σ par exemple), et si oui le mettre a` ze´ro pour
ne garder ainsi que la partie significative du signal : c’est le filtrage par seuil.
wj,t ≥ 5σj ⇒ w′j,t = wj,t
wj,t ≤ 5σj ⇒ w′j,t = 0
Le re´tre´cissement fonctionne sur le meˆme principe, excepte´ qu’au lieu de garder ou rejeter
les coefficients, on retire a` tous une fonction de la statistique du bruit a` l’e´chelle j. Le calcul
de cette fonction sort du cadre de ce travail. Il est de´taille´ dans [83]. le re´tre´cissement est plus
3Ce traitement a ainsi joue´ un roˆle majeur lors de l’estimation des Cl en permettant de monitorer la
(non)stationnarite´ du bruit.
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Fig. 7.8 – Illustration de l’application du re´tre´cissement par ondelettes applique´ a` du bruit en 1/f pur. Le
traitement re´duit significativement la contribution du bruit.
performant que le filtrage par seuil, et c’est la me´thode qui a e´te´ retenue pour le traitement des
donne´es Archeops en ge´ne´ral, et plus spe´cialement pour le filtrage basse fre´quences des voies
polarise´es. A titre d’exemple, la figure 7.8 montre l’effet du filtrage d’un bruit 1/f pur.
Mise en pratique
Nous pouvons a` pre´sent utiliser les proprie´te´s de´crites pre´ce´demment pour soustraire les
basses fre´quences parasites a` la TOI. Il faut pre´ciser quelques points. Si elles ont la forme de
bruit en 1/f sur le spectre 7.3, elles ne sont pourtant pas dues au 1/f qui apparaˆıt ge´ne´ralement
dans une chaˆıne de lecture e´lectronique : dans le cas d’Archeops, celle–ci a e´te´ dessine´e de
telle sorte que la fre´quence de genou fk de son bruit en 1/f soit tre`s infe´rieure a` la fre´quence
de rotation de la nacelle et donc ne se proje`te pas sur le ciel. Ces composantes sont dues a`
l’atmosphe`re : la figure 7.9 montre la forte corre´lation entre la TOI du canal a` 545 GHz et une
TOI a` 353 GHz qui ne sont pas lues suivant la meˆme chaˆıne e´lectronique. On ne peut cependant
pas de´corre´ler les TOI a` 353 GHz de celle a` 545 GHz pour soustraire l’atmosphe`re, comme cela
a e´te´ fait pour les voies a` 143 et 217 GHz, car le canal a` 545 GHz est e´galement tre`s sensible
a` l’e´mission Galactique. En soustrayant la composante corre´le´e des deux signaux, on perdrait
donc e´galement le signal galactique.
On ne peut donc pas appliquer directement le re´tre´cissement par ondelettes aux TOI pour
supprimer l’atmosphe`re, car c’est un re´el signal physique, dont les proprie´te´s statistiques ne
sont pas celles d’un bruit. On peut en revanche utiliser les ondelettes pour supprimer le bruit et
extraire ce signal, et une fois que celui–ci est de´termine´, l’enlever a` la TOI initiale.
D’autre part, il ne faut pas appliquer le re´tre´cissement sur la Galaxie. En effet, la
Galaxie n’e´tant pas du bruit gaussien, elle ne va pas eˆtre supprime´e lors du traitement et
va ainsi rester pre´sente dans l’atmosphe`re reconstruite. Lors de la soustraction a` la TOI,
on retirerait alors aussi la Galaxie. Il faut donc une fois encore masquer la Galaxie comme
lors de l’interpolation de´crite au paragraphe 7.1.2. Il reste qu’on ne peut pas appliquer cela
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Fig. 7.9 – Repre´sentation d’une dizaine de minutes de la TOI du bolome`tre a` 545 GHz et d’une TOI a` 353 GHz.
On remarque une forte corre´lation qui n’est pas due a` l’instrument.
directement et traiter la TOI car la de´composition en ondelettes ne ge`re pas efficacement
les “trous” que cela engendre dans le signal. Afin de reme´dier a` cela, nous proce´dons comme suit :
- la me´thode d’interpolation fournit une tre`s bonne estimation de la ligne de base qui inter-
pole la Galaxie ;
- sur les parties masque´es correspondant a` la Galaxie, on substitue au signal une re´alisation
de bruit blanc de meˆme de´viation standard que celui mesure´ sur la TOI qu’on ajoute a` la
ligne de base ;
- on applique le traitement en ondelettes a` ce signal et on isole ainsi la composante d’at-
mosphe`re.
L’application de cette me´thode pour la de´termination de la composante atmosphe´rique est
repre´sente´e sur la figure 7.10.
La figure 7.11 pre´sente une simulation de TOI a` partir d’une carte SFD avec un bruit
en 1/f avec fk ' 0.3 Hz, c’est–a`–dire qu’on approche la composante atmosphe´rique par sa
composante 1/f uniquement (cf. Fig. 7.3). On montre a` cette occasion que le re´tre´cissement est
plus performant que l’interpolation de´crite en 7.1.2. La figure 7.12 montre une simulation de
TOI a` partir de SFD a` laquelle on a ajoute´ une simulation de bruit atmosphe´rique et du 1/f
(fk ' 0.01) Hz.
Enfin, la figure 7.13 montre l’application du re´tre´cissement aux donne´es d’Archeops.
La carte obtenue apre`s le traitement par ondelettes est montre´e sur la figure 7.14, pour
laquelle les meˆmes donne´es que sur les figures 7.4 et 7.6 ont e´te´ traite´es. Le masque utilise´ est
repre´sente´ sur la figure 7.5.
Pour conclure, on peut constater que la soustraction des basses fre´quences graˆce au
re´tre´cissement par ondelettes est tre`s performant, minimise les rebonds ainsi que le striage.
Ceci tient en partie au fait que, comme l’interpolation, cette me´thode soustrait la composante
atmosphe´rique, au lieu de ne filtrer qu’une partie de son spectre. Une coupure en fre´quences
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Fig. 7.10 – Gauche : Simulation. Comparaison de la composante atmosphe´rique simule´e a` laquelle on a ajoute´
du bruit 1/f (fk = 0.01 Hz) et de sa reconstruction par re´tre´cissement par ondelettes apre`s voir masque´ la Galaxie.
Droite : Spectres de puissance des TOI pre´sente´es sur la figure de gauche. On constate le tre`s bon accord entre
le signal simule´ et le signal reconstruit.
Fig. 7.11 – Simulation. On ajoute du bruit en 1/f tel que fk = 0.3 Hz a` une simulation de la Galaxie. Gauche :
Repre´sentation de la TOI et de la composante basse fre´quence estime´e par la me´thode d’interpolation et par les
ondelettes. Droite : Spectres de puissances de la TOI simule´e brute, de la TOI sans la composante BF estime´e
par l’interpolation ou par les ondelettes. On constate que les ondelettes sont plus performantes.
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Fig. 7.12 – Simulation. Un bruit 1/f (fk = 0.01 Hz) et une composante atmosphe´rique sont ajoute´es a` une
simulation de la Galaxie. Haut : Repre´sentation de la TOI simule´e, de la composante atmosphe´rique a` soustraire
et de son estimation par le traitement en ondelettes. On constate que la de´termination sur la partie masque´e de
la Galaxie reste imparfaite, par exemple autour de t ' 0.65 mn. Bas gauche : Spectres de la TOI simule´e, de
la composante atmosphe´rique et de la reconstruction de cette dernie`re par les ondelettes. Bas droite : Spectres
de la TOI simule´e, de la Galaxie et de la TOI une fois qu’on lui a soustrait la reconstruction de la composante
atmosphe´rique.
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Fig. 7.13 – Comparaison de l’interpolation et du traitement par ondelettes sur les donne´es, dans les domaines
temporel et fre´quentiel.
traditionnelle laisserait intacte la puissance de l’atmosphe`re aux fre´quences conserve´es.
A pre´sent que nous avons minimise´ la contribution des basses fre´quences, nous disposons d’un
bon rapport signal sur bruit sur le plan galactique. Nous pouvons donc e´talonner les de´tecteurs,
ce qui constitue la dernie`re e´tape avant leur projection.
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Fig. 7.14 – Haut : Carte obtenue en projetant la TOI du bolome`tre 353K01 apre`s soustraction des basses
fre´quences obtenue par re´tre´cissement du signal par ondelettes. La carte est moins strie´e que par simple interpo-
lation de la Galaxie (Fig. 7.6). Bas : Profil galactique de cette carte. On constate que les rebonds ont e´galement
diminue´ par rapport a` l’interpolation.
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Fig. 7.15 – Simulation. La Galaxie en entre´e est non polarise´e et les bolome`tres n’ont pas la meˆme sensibilite´
(e´cart allant jusqu’a` 20%, comme observe´ sur les canaux d’Archeops). On reconstruit l’observation en ne´gligeant
cet aspect. La figure repre´sente la carte de Q sur laquelle des zones polarise´es sont apparues du fait de cette
syste´matique. Le bruit est suppose´ nul ici.
7.2 E´talonnage
Intrinse`quement, la mesure de la polarisation proce`de de la mesure de diffe´rences d’intensite´
suivant des directions orthogonales. Ceci apparaˆıt dans la de´finition meˆme de Q et U . Dans
le cas de l’e´tude des anisotropies de tempe´rature du CMB, la combinaison des mesures de
plusieurs de´tecteurs ne´cessite certes un bon e´talonnage, mais la qualite´ de celui–ci n’influe
que sur la pre´cision avec laquelle on de´termine l’observable. Dans le cas de la polarisation,
ou` l’on cherche la de´tection d’un signal attendu faible, l’e´talonnage devient critique, car le
moindre e´cart syste´matique entre les sensibilite´s de deux de´tecteurs apparaˆıt alors comme
du signal (cf. Fig. 7.15). Cet effet est d’autant plus difficile a` de´celer que les angles des po-
lariseurs par rapport aux sources observe´es ne varient que tre`s peu dans une meˆme re´gion du ciel.
En principe, on pourrait e´talonner les de´tecteurs individuellement sur une source quelconque
du ciel, non polarise´e ou de polarisation de´termine´e. En pratique, cela suppose que la source
soit tre`s bien connue, et bien e´chantillonne´e. Dans le cas d’Archeops, on dispose de plusieurs
sources potentielles d’e´talonnage : Jupiter, Saturne, le Dipole cosmologique et la Galaxie. Les
plane`tes offrent l’avantage d’eˆtre non polarise´es. Mais on ne connaˆıt leur spectre d’e´mission qu’a`
20% pre`s, ce qui est bien insuffisant. Le Dipole a lui l’avantage d’eˆtre tre`s bien connu, mais
son intensite´ a` 353 GHz ne permet pas une mesure assez pre´cise. La Galaxie, enfin, est tre`s
intense, e´tendue par rapport aux plane`tes, et permet donc de ve´rifier l’e´talonnage en fonction de
la re´gion observe´e et du temps au cours du vol, puisqu’elle est vue pratiquement pendant toute
la prise de donne´es, contrairement aux plane`tes qui ne sont vues que quelques minutes chacune.
C’est donc la meilleure source d’e´talonnage a` 353 GHz dont nous disposons.
Cependant, on se heurte vite a` deux proble`mes : l’e´talonnage sur la Galaxie n’est pre´cis qu’a`
6%, ce qui n’est toujours pas suffisant pour une mesure de polarisation. D’autre part, si la Galaxie
est polarise´e, ce que l’on ne sait pas a priori, quelle erreur cela introduit–il sur l’e´talonnage ?
Cela induit–il une fausse polarisation comme celle pre´sente´e en de´but de paragraphe ? Afin de
re´soudre ces diffe´rents proble`mes, une me´thode originale a e´te´ de´veloppe´e pour Archeops et fait
l’objet du paragraphe suivant. Nous verrons par la suite que l’e´talonnage absolu s’appuie sur les
re´sultats de cette me´thode.
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Fig. 7.16 – Gauche : Profils galactiques des 6 bolome`tres a` 353 GHz. Droite : Meˆmes profils apre`s l’intercali-
bration.
7.2.1 L’intercalibration
Description de la me´thode
Afin de pallier l’impre´cision de l’e´talonnage absolu, C. Rosset et F.–X. De´sert [117, 118] ont
de´veloppe´ une me´thode originale qui s’appuie sur des profils galactiques. Ceux–ci permettent
d’augmenter le rapport signal/bruit, ainsi que de fixer un niveau ze´ro en dehors de la Galaxie.
Les profils sont ensuite e´talonne´s les uns par rapport aux autres (cf. Fig. 7.16) par un algorithme
ite´ratif4. Pour chaque bolome`tre bi on de´termine ainsi une constante γi telle que :
〈bi − γib0〉 = 0 (7.5)
Pour que cet ajustement relatif (que nous nommerons intercalibration par commodite´) soit
possible, cela suppose implicitement que la polarisation e´ventuelle de la Galaxie affecte de fac¸on
ne´gligeable les profils des de´tecteurs. Intuitivement, on peut anticiper qu’une polarisation a` petite
e´chelle se moyenne et n’influe pas le re´sultat. Le cas d’une polarisation cohe´rente a` grande e´chelle
est moins e´vident. Ces deux points font l’objet de la discussion du paragraphe suivant.
Mise en pratique et validation sur des simulations
Nous allons montrer ici, au moyen de simulations, quelle est la pre´cision de la de´termination
des coefficients de l’intercalibration par les profils galactiques.
Afin de simuler des TOI polarise´es, nous utilisons les cartes de SFD extrapole´es a` la fre´quence
de 353 GHz et d’une estimation de l’e´talonnage absolu du bolome`tre choisi comme re´fe´rence.
En reprenant les e´quations (3.12) et (3.13), on voit qu’il faut en fait simuler trois cartes (I,
Q, U). La carte SFD fournit directement I. Afin de simuler Q et U , on de´finit les pixels que
l’on veut polariser, leur polarisation de degre´ p et d’orientation θ. On a alors pour chacun de
ces pixels :
Q = p cos 2θ I
U = p sin 2θ I
4Pour quelques de´tails supple´mentaires, cf. annexe F.
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Fig. 7.17 – Simulation. Cartes reconstruites a` la premie`re ite´ration de l’intercalibration, lisse´es a` 2◦ (en mKRJ).
La Galaxie en entre´e est polarise´e a` 5% orthogonalement au plan galactique entre -5 et 5◦ de latitude. Meˆme en
ne´gligeant la polarisation de la Galaxie lors de l’intercalibration sur les profils galactiques, on retrouve le signal
mis en entre´e de la simulation avec un tre`s bon accord de`s la premie`re ite´ration.
Une fois ces cartes produites, on les lit avec la strate´gie de pointage d’Archeops et on obtient
les TOI du signal, auxquelles on peut alors ajouter le bruit de´sire´. Dans toute la suite de ce
travail, les divers parame`tres de bruit (indice du 1/f , niveau de bruit blanc...) ainsi que les
sensibilite´s qui seront attribue´es lors des simulations seront celles de´termine´es sur les donne´es,
sauf mention explicite.
Nous allons e´tudier plusieurs cas de figure. Nous supposons tout d’abord que la Galaxie est
polarise´e de fac¸on cohe´rente dans son ensemble. Nous traitons ensuite le cas de quelques nuages
polarise´s isole´s. Enfin nous combinons les deux cas de figure.
Remarquons que si la Galaxie n’est pas du tout polarise´e, alors les profils de chaque
bolome`tre sont identiques et l’intercalibration, calcule´e dans le cas d’un bruit blanc, est pre´cise
a` 0.1%. Les cas qui peuvent affecter cette pre´cision sont ceux de fortes polarisations, c’est
pourquoi nous conside´rons des degre´s supe´rieurs a` 5% pour ces simulations.
La Galaxie est polarise´e de fac¸on cohe´rente dans son ensemble
La figure 7.17 repre´sente les cartes reconstruites a` partir d’une simulation d’une galaxie
polarise´e a` 5% orthogonalement au plan entre −5◦ et 5◦ de latitude, et de bruit blanc. On
constate que meˆme en ignorant cette polarisation lors de l’intercalibration, le signal reconstruit
est tre`s proche de celui qu’on attend. L’erreur relative sur les coefficients d’intercalibration
calcule´s par rapport a` ceux mis en entre´e est infe´rieure a` 3% (4% si on se restreint a` l’intervalle
15.5 a` 21 UT, cf. 7.2.1). On peut ame´liorer cette pre´cision en masquant les zones que l’on trouve
significativement polarise´es (seuil a` 2σ en signal sur bruit par exemple) et en recalculant les
profils et l’intercalibration. On obtient cette fois–ci une pre´cision meilleure que 2%.
Si le taux de polarisation est infe´rieur a` 5%, l’effet sur les profils est moins fort, et on attend
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Fig. 7.18 – Simulation. Carte reconstruite de U apre`s la deuxie`me ite´ration de l’intercalibration. La polarisation
syste´matique que l’on voyait lors de la premie`re ite´ration a fortement diminue´ et n’est plus significative.
ainsi une meilleure pre´cision. En revanche, les zones polarise´es sont plus difficiles a` de´tecter a`
la premie`re ite´ration, et donc a` masquer lors de la deuxie`me. Les simulations montrent que
l’on atteint la meˆme pre´cision de 2% sur la reconstruction des coefficients. Cette pre´cision est
suffisante pour de´tecter des re´gions de quelques degre´s carre´s polarise´es a` 3% ou plus, mais
pas en dec¸a`. Ceci fixe donc la limite de notre de´tection pour des nuages de petite e´chelle.
Remarquons que cette limite n’est pas due qu’a` la me´thode d’intercalibration, mais inclut
e´galement le bruit de la mesure.
La Galaxie inclut des nuages polarise´s
A titre d’exemple, nous supposons que seule la re´gion du Cygne (la re´gion la plus intense
de la partie du ciel couverte par Archeops) soit polarise´e, a` 5%, orthogonalement au plan
galactique. En anticipant un peu sur les re´sultats expe´rimentaux, nous montrons ainsi par la
meˆme occasion que si elle e´tait significativement polarise´e, cela serait apparu dans les donne´es.
Comme pre´ce´demment, de`s la premie`re ite´ration, le nuage ressort significativement sur les
cartes reconstruites et les coefficients de´duits de l’intercalibration sont en accord avec ceux de
la simulation a` mieux que 1%. Ceci est duˆ au fait que le nuage, bien qu’e´tant le plus intense de
la partie du plan galactique couvert par Archeops, n’occupe qu’une petite partie du plan pris
pour l’intercalibration.
Supposons a` pre´sent que plusieurs nuages aient une polarisation de 10%, avec des orien-
tations diffe´rentes5 comme sur la figure 7.20. Nous n’ajoutons ici que du bruit blanc. Nous
nous restreignons a` partir de ce point a` la couverture de ciel qui sera effectivement utilise´e
pour l’analyse du vol par la suite (cf. 7.2.1), afin de montrer la validite´ de l’intercalibration
et du filtrage sur cette partie du vol. Les coefficients d’intercalibration reconstruits ont une
pre´cision meilleure que 4% a` la premie`re ite´ration, 2% a` la seconde. La figure 7.21 montre
l’accord entre les valeurs des parame`tres de Stokes en entre´e de la simulation et ceux reconstruits.
La Galaxie est polarise´e de fac¸on cohe´rente a` grande e´chelle et contient des nuages polarise´s
Pour finir, afin de simuler un cas re´aliste, nous combinons les deux cas particuliers : la Galaxie
5Les nuages sont ceux qui sont de´tecte´s significativement polarise´s dans les donne´es comme nous le montrerons
au paragraphe 7.4. Les orientations sont e´galement choisies comme celles des donne´es. Les 10% de polarisation
correspondent a` un niveau moyen de polarisation pour ces nuages, compte–tenu des erreurs de mesure.
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Fig. 7.19 – Simulation. Cartes reconstruites a` la premie`re ite´ration, lisse´es a` 2◦. Seul le Cygne est polarise´ a` 5%
orthogonalement au plan galactique. Il est de´tecte´ de`s la premie`re ite´ration et pourra ensuite eˆtre masque´ pour
une seconde intercalibration plus exacte.
Fig. 7.20 – Simulation. Cartes des nuages polarise´s a` 10% a` diverses orientations mis en entre´e de la simulation.
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Fig. 7.21 – Comparaison entre les valeurs des parame`tres de Stokes des nuages simule´s polarise´s a` 10% en
divers endroits de la Galaxie et sur le complexe du Taureau (nuages 7, 8, 9) (cf. Fig. 7.20) pour 30 simulations.
Fig. 7.22 – Comparaison entre les valeurs des parame`tres de Stokes des nuages simule´s polarise´s a` 10% en
divers endroits d’une Galaxie polarise´e a` 5% a` grande e´chelle et sur le complexe du Taureau (nuages 7, 8, 9) pour
30 simulations. Le bruit ajoute´ est une simulation atmosphe´rique et du bruit blanc.
est polarise´e de fac¸on cohe´rente a` grande e´chelle a` 5% et contient des nuages polarise´s a` 10% a`
diverses orientations (les meˆmes qu’au cas pre´ce´dent). En outre, afin de simuler aussi l’effet du
re´tre´cissement par ondelettes, nous ajoutons cette fois–ci une simulation de bruit atmosphe´rique
en plus du bruit blanc. Les coefficients d’intercalibration sont encore une fois reconstruits a` mieux
que 4% a` la premie`re ite´ration et a` 2% a` la seconde. La figure 7.22 montre l’accord entre les
parame`tres I, Q et U en entre´e de simulation et apre`s la reconstruction. L’accord sur l’intensite´
est moins bon que pour Q et U . Nous comprenons cela de la fac¸on suivante. L’interpolation
de la Galaxie supprime une composante basse fre´quence de l’e´mission galactique. Le masque
est optimise´ pour que le niveau de striage re´siduel soit minimal, mais on ne peut s’affranchir
de cette coupure basse fre´quence. La partie de l’intensite´ a` grande e´chelle qui est supprime´e
repre´sente une part importante de l’intensite´ inte´gre´e sur la ligne de vise´e, variable d’un nuage
a` l’autre, mais e´galement variable en fonction de la partie des cercles a` interpoler (si le cercle
est tangent a` la Galaxie, l’interpolation se fait sur une plus grande partie que si le cercle croise
la Galaxie orthogonalement). En revanche, cette partie diffuse est automatiquement soustraite
lors du calcul de Q et U puisqu’on fait la diffe´rence de l’intensite´ vue par les bolome`tres. La
partie polarise´e de cette e´mission diffuse est, quant a` elle, faible (quelques %) et donc le filtrage
affecte moins Q et U que I.
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Fig. 7.23 – Gauche : Evolution de l’intercalibration en fonction du temps au cours de la nuit d’observation
[118]. La partie hachure´e entre 15.5 UT et 21 UT correspond a` la partie retenue pour l’analyse pre´sente´e dans ce
travail et publie´e [?]. Droite : Un cercle de toutes les demi–heure est repre´sente´. Les cercles en bleu correspondent
a` la pe´riode 15.5 UT a` 20.5 UT sur laquelle est faite l’analyse, les cercles en vert ceux de la pe´riode 21.5 UT a`
25.5 UT, les cercles en rouge ceux de la pe´riode 26 UT a` 27 UT. On voit que les cercles vert croisent la Galaxie
tangentiellement et que certains la voient a` peine. Les cercles rouges croisent eux aussi la Galaxie tangentiellement.
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Evolution de l’intercalibration au cours du vol
Si l’e´talonnage absolu des bolome`tres peut varier avec le temps en fonction de leur sensibilite´
avec la tempe´rature du cryostat6, leur e´talonnage relatif lui ne doit pas changer.
La figure 7.23 repre´sente l’e´volution des coefficients d’intercalibration7 en fonction du temps.
Chaque point est de´termine´ sur un intervalle de 1 heure. On constate que jusqu’aux alentours
de 21 UT, ces coefficients sont relativement stables. Entre 21 et 26 UT, les valeurs se dispersent
significativement. Cet effet est duˆ au fait que pour cette partie du vol, les cercles d’observation
longent la Galaxie plus qu’ils ne la croisent, ou ne la croisent qu’a` peine. Lorsqu’on longe la
Galaxie, l’interpolation lors du filtrage se fait sur de grands intervalles. La de´termination des
basses fre´quences a` soustraire est alors impre´cise. Quant aux cercles qui ne croisent que tre`s
peu la Galaxie, la partie du profil avec un bon rapport signal/bruit est trop courte pour que la
me´thode soit performante.
Sur la fin de la nuit (au–dela` de UT ' 26), on repasse significativement sur la Galaxie,
donc le rapport signal sur bruit est suffisant pour avoir un calcul pre´cis, mais les cercles sont
particulie`rement tangents au plan galactique8.
Une e´tude en cours sur une se´paration de composantes montre e´galement que l’ozone contri-
bue significativement au bruit basse fre´quence et de fac¸on non stationnaire a` basse latitude
Galactique. Des me´thodes de filtrage supple´mentaires doivent eˆtre employe´es pour la soustraire.
Ce travail est en cours au sein de la collaboration. L’analyse publie´e [?] ne porte que sur la partie
15.5 a` 21 UT pour laquelle le bruit est bien estime´, et c’est l’analyse que nous pre´sentons dans
la suite de ce travail.
7.2.2 E´talonnage absolu
Me´thode ge´ne´rale
Le but de l’e´talonnage est de de´terminer, pour chaque bolome`tre de´livrant un signal bi [µV],
une constante βi [µV.mKRJ
−1] telle que si I0 [µKRJ] est l’intensite´ non polarise´e du rayonnement
incident sur le de´tecteur, sa re´ponse soit :
bi = βiI0 + n (7.6)
Les de´tails de l’e´talonnage absolu sur la Galaxie sont pre´cise´s dans [75]. Pour re´sumer
brie`vement, on ajuste aux donne´es de FIRAS un spectre de corps noir modifie´ par une loi de
puissance. Celles–ci sont ensuite convolue´es par les filtres d’Archeops. Les donne´es d’Archeops
sont lisse´es a` la re´solution de FIRAS (7◦). L’e´talonnage est alors obtenu en corre´lant les profils
galactiques des deux expe´riences. La pre´cision est de 6%.
Cas particulier des voies polarise´es
Comme nous l’avons mentionne´ en introduction de cette partie sur l’e´talonnage, parmi les
diffe´rentes sources disponibles, nous choisissons la Galaxie. Pour l’e´talonnage absolu, il nous
faut aussi tenir compte de son e´ventuelle polarisation, sans quoi on ne peut pas se´parer la
diffe´rence de re´ponse des de´tecteurs due a` leur orientation de celle due a` leur sensibilite´.
Pour pallier cela, nous avons choisi d’effectuer l’e´talonnage absolu apre`s l’intercalibration, et
de traiter les bolome`tres, non pas individuellement, mais par paire d’un meˆme OMT. En effet, la
somme des signaux des deux bolome`tres intercalibre´s d’un OMT est directement proportionnelle
a` l’intensite´ totale incidente non polarise´e. On de´termine donc un coefficient d’e´talonnage c par
6Cette correction est de´ja` applique´e lors du traitement standard (voir 7.1.1).
7sauf pour le 353K01 pris comme re´fe´rence et par conse´quent constant a` 1.
8Pour une discussion plus de´taille´e de l’intercalibration et de son e´volution, on pourra se reporter a` [118].
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OMT (K01, K02) (K03, K04) (K05, K06)
1/β0 [mKRJ.µV
−1] 7.79± 0.31 7.71± 0.31 7.67± 0.30
Tab. 7.1 – Re´sultats de la de´termination de l’e´talonnage absolu du bolome`tre de re´fe´rence (353 K01). On
remarque l’accord entre les trois mesures.
paire par la me´thode de´crite ci–dessus, et connaissant la contribution de chaque bolome`tre a` la
somme, on peut remonter a` la sensibilite´ de chacun.
Formellement, le proble`me peut se formuler de la fac¸on suivante. Notons s [µV] la somme
des re´ponses des deux bolome`tres (bi et bj) d’un OMT, ponde´re´s par leurs coefficients d’inter-
calibration (γi et γj). On a donc :
s =
1
γi
bi +
1
γj
bj = cI0 (7.7)
D’apre`s la de´finition (Eq. 7.5) de l’intercalibration, on a donc :
〈s〉 = 2〈b0〉 = 2β0I0 (7.8)
Chaque OMT fournit donc indirectement une de´termination β0 = c/2 de l’e´talonnage absolu
du bolome`tre b0. Les re´sultats des mesures sont pre´sente´s dans le tableau 7.1. En pratique on
cherche plutoˆt le coefficient 1/β0 [mKRJ.µV
−1] pour convertir les re´sultats obtenus a` partir des
TOI en unite´s physiques. Au vu des re´sultats des mesures, on retriendra :
1/β0 = 7.72± 0.3 mKRJ.µV−1
Ceci nous permet d’estimer la sensibilite´ de l’instrument. Le bruit moyen mesure´ sur tout
l’intervalle de fre´quences [0, 76] Hz des bolome`tres a` 353 GHz est σ = 0.187µV, ce qui correspond
a` 21 nV.Hz−1/2 par bolome`tre, et donc a` un bruit en unite´ de puissance pour une mesure
d’intensite´ faisant intervenir les 6 bolome`tres de :
NEP =
(0.187× 7.72 103)2
2× 76× 6 = 2273µK
2.sec
D’ou` :
sI =
√
NEP = 47.7 µK.sec1/2 (7.9)
sQ,U =
√
2sI = 67.45 µK.sec
1/2 (7.10)
L’e´talonnage e´tait la dernie`re e´tape de la pre´paration des TOI. Nous pouvons a` pre´sent
discuter de leur projection et de la de´termination des parame`tres de Stokes.
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7.3 De´termination des parame`tres de Stokes
Nous allons de´tailler ici l’imple´mentation du formalisme de´crit en section 3.1.2. Il nous faut
auparavant modifier le´ge`rement l’e´quation 3.15 afin d’inclure l’effet de l’e´talonnage.
REMARQUE IMPORTANTE
Lors de l’e´talonnage absolu, nous avons de´termine´ pour chaque de´tecteur bi, la
constante βi [µV.mKRJ
−1] telle que pour une intensite´ incidente non polarise´e, le
de´tecteur mesure :
bi = βiI0 + nb (7.11)
La constante βi inclut de fait, le facteur “1/2” de l’e´quation (3.15). Par conse´quent,
afin de relier le formalisme du paragraphe 3.1.2 aux mesures expe´rimentales, dans
toute la suite de cet expose´, nous manipulerons des TOI e´talonne´es, et
l’e´quation (3.15) relative au bolome`tre i devient :
mi =
1
βi
bi = (I +Q cos 2α+ U sin 2α) + n (7.12)
Les me´thodes de´crites ont e´te´ utilise´es pour le traitement des donne´es d’Archeops et ont e´te´
imple´mente´es pour le traitement des donne´es de PLANCK–HFI dans le cadre du niveau 2.
Rappelons que si S de´signe le vecteur des parame`tres de Stokes du rayonnement incident
ordonne´ en temps, A de´signe la matrice de pointage, M le vecteur de mesures et N le vecteur
de bruit, alors on doit inverser le syste`me :
M = AS + N, (7.13)
et la solution de moindre χ2 est :
S =
(ATN−1A)−1ATN−1M (7.14)
Pour ce faire, nous disposons de deux possibilite´s. La premie`re traite les bolome`tres indivi-
duellement et combine leurs mesures pour calculer (I,Q,U). La seconde tient compte du fait
que les bolome`tres sont apparie´s en OMT et permet de calculer (Q,U). La premie`re me´thode est
donc tout a` fait ge´ne´rale, la seconde est propre aux OMT et aux Polarized Sensitive Bolometers 9
(PSB), comme ceux qui seront embarque´s sur PLANCK–HFI.
7.3.1 Combinaison des TOI
Proble`mes lie´s au calcul nume´rique
Dans le cas d’Archeops, nous disposons de 6 bolome`tres polarise´s, e´chantillonne´s a` 153 Hz.
En nous restreignant aux cinq premie`res heures et demie de vol, donc a` une couverture de 17%
du ciel, et en choisissant une re´solution de 27 arcmin (nside = 128 en convention HEALpix [38]),
les objets qui interviennent dans (7.14) ont donc la taille suivante :
M : nsn = 6× 153× 5.5× 3600 ' 18 106
S : 3× 0.17× (npix = 12× n2side) ' 105
A = nsn × 3npix
9Leur description est reporte´e au chapitre 8.
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Inverser une matrice de taille n est un proce´de´ qui demande O(n3) ope´rations, la multipli-
cation de deux matrices de taille a × b et b × c demande 2 × a × b ope´rations [14]. S’ajoutent
a` cela les proble`mes d’espace me´moire pour stocker ces objets pendant le calcul. L’inversion de
tels syste`mes requiert donc des algorithmes efficaces pour que le temps de calcul ne soit pas
prohibitif.
Par ailleurs, dans le cas de la de´termination de cartes de tempe´rature, la matrice A est
seulement 3 fois plus petite, mais a un seul coefficient non nul et e´gal a` 1 par ligne. Cette
proprie´te´ permet de diminuer l’espace me´moire ne´cessaire ainsi que le nombre d’ope´rations. Ce
n’est pas le cas de la matrice de pointage de la polarisation.
Me´thode d’inversion
Afin de contourner les proble`mes nume´riques de l’inversion du syste`me global, nous utilisons
le fait que le filtrage pre´sente´ au paragraphe 7.1.2 ne laisse en premie`re approximation que du
bruit blanc sur les TOI. Sous cette condition, la matrice N est diagonale, et l’on peut scinder
le proble`me en traitant chacun des npix pixels inde´pendamment. On re´ordonne ainsi les indices
des vecteurs et matrices de (7.13) en fonction de l’indice p du pixel. La matrice A devient alors
bloc–diagonale :
A =

A0
A1
. . .
Anpix−1
 ,
chaque bloc ayant la forme suivante :
Ap =

1 cos 2α0 sin 2α0
...
...
...
1 cos 2αnhits−1 sin 2αnhits−1
 ,
ou` 0, ..., nhits − 1 sont les nhits e´chantillons10 du pixel conside´re´. Pour chaque pixel, on
se retrouve formellement avec le meˆme syste`me (7.14), mais cette fois–ci, les objets sont
plus petits : Sp est un vecteur a` 3 composantes, Mp est un vecteur a` nhits(p) composantes
avec typiquement nhits(p) ' nsn/npix, et Ap est une matrice de taille (3, nhits(p)), npix e´tant
d’environ 3 105 pour 17% de ciel couvert, et pour une re´solution de 27.5 arcmin (nside = 128).
On peut encore diminuer la taille des objets a` manipuler en remarquant que ATpN−1p Ap est
une matrice (3, 3), et que ATpN−1p Mp est un vecteur a` 3 composantes. Une fois ces deux objets
de´termine´s, le syste`me devient de taille (3, 3) et son inversion ne pose plus aucun proble`me
nume´rique. La construction de ces e´le´ments se fait en ge´ne´ralisant (3.24) au cas d’un bruit
diffe´rent pour chaque bolome`tre11 et en rappelant que N est diagonale :
10Ces nhits e´chantillons sont fournis par les 6 bolome`tres au total, pas par chaque bolome`tre.
11Dans ces expressions, σi repre´sente le bruit relatif a` l’e´chantillon i. Deux e´chantillons i et j provenant d’un
meˆme bolome`tre ont donc σi = σj .
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ATpN−1p Ap =

∑ 1
σ2i
∑ 1
σ2i
cos 2αi
∑ 1
σ2i
sin 2αi∑ 1
σ2i
cos 2αi
∑ 1
σ2i
cos2 2αi
∑ 1
σ2i
cos 2αi sin 2αi∑ 1
σ2i
sin 2αi
∑ 1
σ2i
cos 2αi sin 2αi
∑ 1
σ2i
sin2 2αi
 (7.15)
ATpN−1p Mp =

∑ 1
σ2i
mi∑ 1
σ2i
cos 2αi mi∑ 1
σ2i
sin 2αi mi
 (7.16)
Comme l’indiquent les sommations, on peut baˆtir ces objets e´chantillon par e´chantillon,
comme pour une projection. En fait, au lieu de projeter les valeurs d’une TOI dans le pixel
d’une carte, on les proje`te dans une matrice et un vecteur relatifs a` chaque pixel12. Pour chaque
pixel, l’inversion du syste`me 7.13 obtenue par la multiplication de (7.15) par (7.16) fournit les
trois valeurs (I,Q,U) recherche´es.
A titre indicatif, cet algorithme, programme´ en IDL, permet de de´terminer les cartes des
parame`tres de Stokes pour les 40 106 e´chantillons et 105 pixels d’Archeops en 13 minutes sur un
Pentium III 733 MHz avec 1.5 Go de RAM. Le temps de calcul est de loin domine´ par la lecture
des donne´es et la projection. L’inversion des syste`mes (3, 3) boucle´e sur les ' 105 pixels prend
environ 1.5 sec.
Ordres de grandeur
Nous souhaitons ici expliciter les e´quations du paragraphe pre´ce´dent dans des cas simples et
donner des ordres de grandeur de la pre´cision que l’on obtient sur les parame`tres de Stokes.
1. Cas ide´al. Conside´rons un pixel p. Supposons que le bruit des nb de´tecteurs soit blanc et
identique de de´viation standard σ. Supposons que les orientations des bolome`tres soient
dans une configuration ide´ale et couvrent 180◦. Supposons e´galement que chaque de´tecteur
voit le pixel un meˆme nombre de fois n/nb. On a alors
13 :
Sˆ =
 1/n
∑
mi
2/n
∑
cos 2αi mi
2/n
∑
sin 2αi mi
 , (7.17)
et l’erreur sur la de´termination de (I,Q,U) est :
σI = σ
√
1
n
(7.18)
σQ,U = σ
√
2
n
(7.19)
On voit donc que, naturellement, la mesure de la polarisation est plus bruite´e que la mesure
de l’intensite´ d’un facteur
√
2.
2. Modifions les hypothe`ses pre´ce´dentes en supposant seulement qu’un des de´tecteurs soit
hors–service. Dans ce cas, les termes hors–diagonale de la matrice de covariance ne sont
plus nuls et sont de l’ordre de nb/n. Cela va accroˆıtre l’erreur sur (I,Q,U), par exemple
σI = σ
√
nb
nb − 1
√
1
n
12On fait donc une “carte de matrices” et une “carte de vecteurs”.
13Les calculs sont de´taille´s en annexe G.
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Cela entraˆıne e´galement des corre´lations entre I, Q et U . Plus le nombre de bolome`tres
est e´leve´, moins l’effet est important.
Tout e´cart a` l’hypothe`se du cas ide´al augment l’erreur sur la de´termination de I, Q et U
ainsi que des corre´lations entre ces parame`tres. D’autres effets syste´matiques comme des fuites
de polarisation ou une erreur sur les angles ont e´te´ e´value´s lors de la discussion de l’e´talonnage
au sol des polariseurs (chapitre 6).
7.3.2 Combinaison des diffe´rences de TOI
Les bolome`tres d’Archeops sont apparie´s en OMT (cf. 5.2.5) et donc les deux bolome`tres
d’une meˆme paire voient le meˆme point du ciel au meˆme instant, avec des angles orthogonaux.
On peut donc a` chaque instant former la diffe´rence des signaux des deux bolome`tres e´talonne´s
i et j d’une meˆme paire (qu’on appellera d–TOI par la suite), et celle–ci vaut, d’apre`s (7.12) :
d = mi −mj
= (I +Q cos 2α+ U sin 2α) + ni −
(
I +Q cos 2(α+
pi
2
) + U sin 2(α+
pi
2
)
)
− nj
= 2 (Q cos 2α+ U sin 2α) + nd (7.20)
On peut donc former une d–TOI par OMT et reconstruire Q et U a` partir de celles–ci. Le
formalisme est exactement celui de´crit pre´ce´demment, sauf que les objets manipule´s sont plus
petits, et que la matrice Ap prend la forme :
2

cos 2α0 sin 2α0
...
...
cos 2αnhits−1 sin 2αnhits−1
 ,
ou` nhits de´signe cette fois–ci le nombre de d’e´chantillons d’une paire de bolome`tres du pixel
conside´re´. Cette seconde me´thode ne permet pas de de´terminer I, c’est la raison pour laquelle
nous ne l’utiliserons qu’en tant que ve´rification des re´sultats obtenus a` partir de la premie`re.
Elle offre cependant plusieurs avantages importants :
1. les deux bolome`tres d’un meˆme OMT voient simultane´ment le meˆme point du ciel. Par
conse´quent, le rayonnement incident a traverse´ la meˆme colonne d’atmosphe`re. Celle–ci
est vraisemblablement non–polarise´e. Le calcul de la d–TOI la soustrait donc des donne´es
naturellement. Ceci est tre`s net sur le spectre repre´sente´ sur la figure 7.24 ;
2. d’autre part, meˆme si la Galaxie est polarise´e a` quelques %, l’amplitude de ce signal dans
la d–TOI reste faible. On peut donc filtrer dans l’espace de Fourier sans avoir a` interpoler
la Galaxie et sans que les proble`mes de rebond soient significatifs.
Nous disposons a` pre´sent de TOI filtre´es, e´talonne´es et des me´thodes de de´termination des
parame`tres de Stokes. Nous pouvons alors proce´der a` l’analyse des re´sultats.
7.4 Re´sultats observationnels
Comme nous l’avons de´ja` e´voque´ au paragraphe 7.2.1, nous nous restreignons a` la premie`re
partie du vol : de 15.5 a` 21 UT. Nous pre´sentons tout d’abord les cartes des parame`tres de
Stokes, puis les re´sultats, sur les nuages denses du plan Galactique et sur l’e´mission diffuse a`
grande e´chelle. Nous e´tudions ensuite les effets syste´matiques qui affectent les mesures. Nous
concluons enfin par l’interpre´tation physique de ces mesures.
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Fig. 7.24 – Spectre de la demi–diffe´rence des deux voies d’un OMT (rouge) compare´ au spectre de la demi–
somme des deux voies (noir). La diffe´rence supprime une partie importante des modes communs a` basse fre´quence.
7.4.1 Cartes de I, Q et U
Les cartes obtenues pour I, Q, U sur les donne´es du vol KS3 lisse´es a` 1 degre´ sont pre´sente´es
sur la figure 7.25. Les pixels (27.5 arcmin, soit nside = 128) ayant e´te´ vus moins de 100 fois, ce qui
correspond a` un temps d’observation de 0.11 sec et d’apre`s (7.9) a` une sensibilite´ de 143 µKRJ
ont e´te´ rejete´s (cf. Fig. 7.26). Cette valeur est a` comparer a` la sensibilite´ moyenne observe´e en
intensite´ de 82 µKRJ. Ce sont les premie`res cartes de polarisation a` 353 GHz couvrant 17 % du
ciel et ayant une re´solution de 13 arcmin. On distingue sur le plan Galactique plusieurs re´gions
polarise´es de fac¸on cohe´rente sur plusieurs degre´s.
Afin d’e´tudier ces re´gions plus en de´tail, nous allons estimer les valeurs moyennes de leurs
parame`tres de polarisation. L’inversion (3.16) fournit pour chaque pixel d’indice n l’erreur es-
time´e sur In, Qn et Un. Nous avons donc a priori tous les e´le´ments pour calculer ces moyennes.
Cependant, on remarque que si les erreurs sont estime´es correctement, a` haute latitude, lorsque
l’on est domine´ par le bruit, Qn/σQn doit suivre une loi normale, et de meˆme pour I et U . La
figure 7.27 montre le re´sultat de ce test. Les distributions ne sont pas exactement norme´es. Nous
comprenons ceci comme un effet de bruit re´siduel qui n’est pas blanc et qui n’est donc pas par-
faitement pris en compte dans la construction de la matrice (7.15) lors de la ponde´ration par les
1/σ2i . Afin d’en tenir compte dans l’analyse, nous choisissons de normaliser les erreurs estime´es
sur chaque pixel aux valeurs de´termine´es sur les histogrammes de la figure 7.27. Concre`tement,
σQn devient 1.08σQn et de meˆme pour I et U .
Pour de´terminer le niveau de confiance sur la polarisation de ces nuages, nous allons former
la quantite´ (Q2 + U2)/(σ2Q + σ
2
U ), dont le double suit une loi de χ
2 a` deux degre´s de liberte´
(cf. Fig. 7.28). Cette quantite´ s’interpre`te physiquement comme l’intensite´ de polarisation nor-
malise´e. Afin de tenir compte du lissage par le lobe de 1 degre´ pour l’impression des cartes,
nous calculons l’e´cart type de Q et U a` partir de leur distribution sur les cartes lisse´es, a` haute
latitude. La carte est pre´sente´ sur la figure 7.28. On remarque que les nuages du plan Galactique
repe´re´s sur les cartes de la figure 7.25 sont significativement polarise´s et que le reste de la carte
est homoge`ne et non polarise´, ce qui est un premier indicateur de la validite´ des re´sultats.
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Fig. 7.25 – Cartes de I, Q, U obtenues avec les donne´es d’Archeops a` 353 GHz, lisse´es avec un lobe gaussien
de 1 degre´ pour une meilleure lisibilite´.
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Fig. 7.26 – Nombre d’e´chantillons par pixel de 27.5 armcin (nside = 128).
Fig. 7.27 – Histogrammes du rapport des parame`tres de polarisation a` leur de´viation standard pour chaque
pixel a` une latitude b ≥ 20◦, chacun e´tant de´termine´ par l’inversion (3.16).
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Fig. 7.28 – Haut : Carte de l’intensite´ de polarisation au carre´ et normalise´e (Q2 + U2)/(σ2Q + σ
2
U ). Le double
de cette quantite´ est distribue´ selon une loi de χ2 a` deux degre´s de liberte´. Les intervalles de confiance a` 68, 95.4,
99.7% correspondent a` 1.1, 3.1, 5.8 sur la carte respectivement. Les re´gions polarise´es de fac¸on cohe´rente sur le
plan Galactique ressortent fortement par rapport a` l’ensemble de la carte dont la polarisation est nulle. Bas :
Comparaison de la distribution de 2(Q2 +U2)/(σ2Q +σ
2
U ) a` haute latitude (b > 20
◦) a` une loi de χ2 a` deux degre´s
de liberte´.
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Fig. 7.29 – Haut : Nuages polarise´s a` au moins 2σ dans le plan Galactique (de 1 a` 7). Complexe du Taureau
(8 a` 10). Bas : Superposition de ces nuages (gris) sur la carte d’intensite´ pour une meilleure localisation.
7.4.2 Polarisation de quelques nuages Galactiques denses
Le premier point a` de´terminer concerne les limites des nuages que l’on veut e´tudier. Nous
choisissons de les de´finir comme les re´gions connexes dont le niveau de polarisation est non nul
a` 95% CL (crite`re a` “2σ”, soit une valeur de 6 sur la figure 7.28). Afin d’eˆtre moins sensible au
bruit lors de cette de´limitation, nous de´terminons ces contours sur les cartes lisse´es. Les re´sultats
nume´riques qui seront donne´s par la suite se refe`rent, eux, aux valeurs de´termine´es sur les cartes
non lisse´es.
Nous distinguons 7 re´gions significativement polarise´s sur le plan Galactique, repre´sente´s sur
la figure 7.29. La re´gion sur la partie gauche de la carte correspond au nuage des Ge´meaux, les 6
autres sont autour de Cassiope´e. A ceux–ci ont e´te´ ajoute´s les nuages du complexe du Taureau.
Ils n’apparaissent certes pas significativement polarise´s sur la carte parce que leur intensite´
est beaucoup plus faible que celle du reste du plan Galactique. Le Taureau est cependant un
complexe du ciel bien identifie´ et e´tudie´, nous avons donc juge´ utile de l’inclure dans cette
analyse. Les re´sultats sont donne´s dans les tableaux 7.2.
7.4.3 E´mission diffuse a` grande e´chelle
Afin de mesurer la polarisation de l’e´mission diffuse a` grande e´chelle, nous reprenons une
e´tude a` partir de profils Galactiques. Le principe est le suivant : on de´coupe le plan Galactique
en bandes de 5◦ de large (en longitude), on calcule les profils de I, Q et U et on les intercalibre.
On de´termine ainsi :
Q = p cos θ × I
U = p sin θ × I ,
qui fournissent alors le degre´ de polarisation moyen p et l’orientation moyenne θ. Les pro-
fils offrent l’avantage d’augmenter significativement le rapport signal sur bruit et e´galement
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Indice du nuage I (mKRJ) (stat) (syst) Q (mKRJ) (stat) (syst) U (mKRJ) (stat) (syst)
0 1.018± 0.015± 0.085 −0.057± 0.021± 0.001 0.111± 0.017± 0.008
1 0.562± 0.014± 0.090 −0.115± 0.019± 0.001 0.052± 0.016± 0.003
2 1.498± 0.011± 0.105 −0.004± 0.014± 0.007 0.113± 0.013± 0.014
3 0.419± 0.021± 0.111 0.100± 0.028± 0.013 −0.018± 0.027± 0.009
4 0.994± 0.023± 0.075 −0.125± 0.029± 0.015 0.015± 0.029± 0.010
5 0.820± 0.011± 0.113 −0.135± 0.014± 0.010 0.005± 0.015± 0.005
6 0.698± 0.004± 0.055 −0.059± 0.005± 0.013 0.011± 0.006± 0.004
7 0.409± 0.010± 0.039 −0.023± 0.014± 0.002 −0.010± 0.013± 0.005
8 0.271± 0.006± 0.065 −0.001± 0.009± 0.002 −0.021± 0.008± 0.006
9 0.473± 0.009± 0.080 0.001± 0.013± 0.003 0.001± 0.011± 0.008
Indice du nuage l b Size (deg2) p (%) (stat) (syst) θ (◦) (stat) (syst)
0 103.0 1.8 5.9 12.1+1.8−1.8 ± 1.8 59± 4.7± 1.0
1 105.8 0.6 7.3 22.2+3.4−3.3 ± 4.0 78± 3.7± 0.8
2 109.7 2.1 8.8 7.5+0.9−0.9 ± 1.5 46± 3.6± 2.0
3 113.2 -2.7 2.9 23.3+6.5−6.7 ± 9.7 175± 7.5± 3.2
4 113.6 -1.2 2.3 12.3+2.8−2.9 ± 2.6 87± 6.7± 2.8
5 115.0 2.4 5.9 16.3+1.7−1.7 ± 3.5 89± 3.2± 1.1
6 193.0 0.0 21.6 8.5+0.7−0.7 ± 2.6 85± 2.8± 3.1
7 159.3 -20.1 18.5 5.3+3.1−3.1 ± 1.5 101± 13.6± 6.3
8 165.6 -9.0 50.1 7.2+2.8−2.8 ± 4.1 133± 11.5± 3.8
9 174.4 -13.6 21.0 < 3.4 23± 16.0± 104.7
Tab. 7.2 – Haut : Parame`tres de Stokes des nuages significativement polarise´s et du complexe du Taureau
(sous la double ligne). Bas : Coordonne´es du maximum d’intensite´, surface des nuages mesure´e sur le ciel, degre´
et orientation de la polarisation. Les barres d’erreur syste´matiques proviennent de la dispersion des re´sultats en
fonction du filtrage et de l’incertitude sur la position des angles dans le plan focal. La dernie`re ligne est une
limite supe´rieure a` 95% CL. Les angles sont repe´re´s dans le sens des aiguilles d’une montre par rapport au plan
Galactique. Une brillance de 1 mKRJ e´quivaut a` 4.36 MJy.sr
−1 (convention IRAS, νIν constant) pour les filtres
a` 353 GHz d’Archeops. L’erreur d’e´talonnage absolue de 6% n’est pas incluse.
de de´finir un niveau 0 (en dehors de la Galaxie). Cette me´thode s’affranchit e´galement des
proble`mes lie´s a` la de´termination des limites des nuages. Un exemple de cet ajustement des pro-
fils est repre´sente´ sur la figure 7.30. La figure 7.31 montre la synthe`se de cette e´tude sur toute
la partie du plan Galactique couverte lors de la premie`re partie du vol, les re´sultats nume´riques
e´tant pre´sente´s dans les tableaux 7.3. On constate qu’a` l’exception de la partie droite (proche
du Cygne), l’e´mission diffuse est polarise´e de fac¸on cohe´rente a` grande e´chelle, quasi orthogo-
nalement au plan Galactique, au niveau de 3 a` 5% en moyenne. Les tableaux 7.4 pre´sentent les
re´sultat de la meˆme e´tude mais en masquant les nuages polarise´s. On voit que si les valeurs des
parame`tres sont bien modifie´es, la polarisation reste significative et l’orientation varie peu, ce
qui confirme que cette me´thode sonde bien l’e´mission diffuse.
7.4.4 Effets syste´matiques – Discussion
De manie`re ge´ne´rale, les re´gions polarise´es ne sont ni syste´matiquement situe´es ou` l’intensite´
est maximale, ni sur des bords de nuages. On remarque e´galement que la partie droite de la
carte qui correspond a` une partie du nuage du Cygne et qui est la re´gion la plus intense de la
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Fig. 7.30 – Profils Galactiques de Q (gauche) et U (droite), un point correspond a` une bande en latitude de
2◦. Le profil continu en noir est le profil de I ajuste´ par p cos θ (p sin θ) pour Q (U).
Fig. 7.31 – Figure de synthe`se de l’e´tude de la polarisation de l’e´mission diffuse de la poussie`re Galactique. Le
profil (en longitude cette fois–ci) continu noir est obtenu en prenant la moyenne de l’intensite´ sur des bandes de
deux degre´s de longitude et entre -2 et +2◦ de latitude. Les valeurs de l’intensite´ affecte´es d’une barre d’erreur
correspondent a` la moyenne de l’instensie´ sur la plage de cinq degre´s de longitude prise pour le calcul des profils
et entre -2 et +2◦ de latitude. Les valeurs de Q (bleu) et U (rouge) sont obtenues en multipliant la valeur de I
par les parame`tres p cos θ et p sin θ ajuste´s lors de l’intercalibration des profils.
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[l1, l2] (deg) I (mKRJ) (stat) (syst) Q (mKRJ) (stat) (syst) U (mKRJ) (stat) (syst)
85 90 1.34± 0.093± 0.040 0.008± 0.009± 0.000 0.001± 0.008± 0.004
90 95 1.47± 0.088± 0.053 0.012± 0.008± 0.002 0.010± 0.007± 0.002
95 100 1.12± 0.085± 0.052 −0.001± 0.008± 0.000 −0.019± 0.007± 0.003
100 105 0.79± 0.081± 0.062 −0.030± 0.008± 0.001 0.037± 0.006± 0.005
105 110 1.03± 0.076± 0.062 −0.030± 0.007± 0.003 0.038± 0.006± 0.001
110 115 1.21± 0.071± 0.031 −0.033± 0.007± 0.000 0.042± 0.007± 0.002
115 120 0.62± 0.069± 0.029 −0.009± 0.008± 0.009 0.030± 0.009± 0.006
180 185 0.52± 0.068± 0.048 −0.027± 0.008± 0.011 −0.007± 0.008± 0.000
185 190 0.59± 0.061± 0.055 −0.028± 0.006± 0.008 0.002± 0.007± 0.004
190 195 0.82± 0.041± 0.055 −0.044± 0.005± 0.011 0.010± 0.006± 0.001
195 197 0.43± 0.029± 0.042 −0.011± 0.008± 0.005 0.013± 0.009± 0.003
[l1, l2] (deg) p (%) (stat) (syst) θ (
◦) (stat) (syst)
85 90 0.2+0.6−0.5 ± 0.1 4± 34± 15
90 95 0.9+0.5−0.5 ± 0.3 20± 16± 6
95 100 1.6+0.7−0.6 ± 0.4 134± 15± 0
100 105 6.0+0.9−0.8 ± 1.0 65± 4± 2
105 110 4.7+0.6−0.7 ± 0.6 64± 4± 1
110 115 4.3+0.5−0.6 ± 0.2 64± 4± 0
115 120 4.8+1.3−1.5 ± 1.6 54± 8± 9
180 185 5.2+1.6−1.4 ± 2.6 98± 9± 3
185 190 4.6+1.0−1.0 ± 1.9 88± 8± 4
190 195 5.4+0.6−0.6 ± 1.7 84± 4± 1
195 197 3.5+1.9−2.1 ± 1.6 65± 17± 8
Tab. 7.3 – Haut : Parame`tres de Stokes sur les bandes de longitude de 5◦ de large prises entre l1 et l2. L’intensite´
est calcule´e comme la valeur moyenne sur la bande de longitude et entre −2 et +2◦ de latitude. Q et U sont
exprime´s par rapport a` cette valeur de l’intensite´ par l’interme´diaire des valeurs de p cos θ et p sin θ ajuste´s sur
les profils. Bas : Degre´ et orientation de la polarisation pour ces bandes de longitude. Les angles sont repe´re´s
dans le sens des aiguilles d’une montre par rapport au plan Galactique. Certaines bandes de longitude ne figurent
pas dans la table car la couverture du ciel n’est pas comple`te. Les barres d’erreur syste´matiques proviennent de
la dispersion des re´sultats en fonction du filtrage et de l’incertitude sur la position des angles dans le plan focal.
carte n’apparaˆıt pas polarise´e. Ces deux remarques tendent a` montrer que nous ne sommes pas
domine´s par une syste´matique. En effet, une erreur d’intercalibration par exemple ge´ne`rerait
une polarisation proportionnelle a` I. D’autre part, les angles de´termine´s sur les nuages autour
de Cassiope´e ne sont pas constants. La` encore, une syste´matique, comme une erreur d’intercali-
bration, donnerait un angle constant pour chaque nuage puisque les polariseurs ne passent qu’a`
un seul moment du vol sur cette re´gion et la croisent sous des angles quasi–constants.
Nous reprenons un a` un les effets syste´matiques susceptibles d’affecter la pre´cision de nos
mesures et discutons de leur amplitude e´ventuelle.
Intercalibration
Les tests effectue´s pour valider la me´thode d’intercalibration ont de´ja` e´te´ pre´sente´s dans
la section 7.2.1 et montrent qu’elle n’affecte que tre`s peu les re´sultats. L’erreur sur les
de´terminations de I, Q et U due a` l’intercalibration est petite devant l’erreur statistique, mais
est tout de meˆme prise en compte dans les tableaux de re´sultats.
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[l1, l2] (deg) I (mKRJ) (stat) (syst) Q (mKRJ) (stat) (syst) U (mKRJ) (stat) (syst)
85 90 1.34± 0.093± 0.040 0.008± 0.009± 0.000 0.001± 0.008± 0.004
90 95 1.47± 0.088± 0.053 0.012± 0.008± 0.002 0.010± 0.007± 0.002
95 100 1.12± 0.085± 0.052 −0.001± 0.009± 0.000 −0.019± 0.007± 0.003
100 105 0.74± 0.082± 0.062 −0.022± 0.008± 0.001 0.022± 0.007± 0.005
105 110 1.11± 0.076± 0.062 −0.025± 0.009± 0.003 0.035± 0.008± 0.001
110 115 1.14± 0.072± 0.031 −0.014± 0.008± 0.000 0.031± 0.008± 0.002
115 120 0.62± 0.069± 0.029 −0.009± 0.008± 0.009 0.030± 0.009± 0.006
180 185 0.52± 0.068± 0.048 −0.027± 0.008± 0.011 −0.007± 0.008± 0.000
185 190 0.59± 0.061± 0.055 −0.020± 0.007± 0.008 0.005± 0.007± 0.004
190 195 0.71± 0.043± 0.055 −0.017± 0.008± 0.011 −0.001± 0.008± 0.001
195 197 0.41± 0.030± 0.042 −0.004± 0.008± 0.005 0.009± 0.010± 0.003
[l1, l2] (deg) p (%) (stat) (syst) θ (
◦) (stat) (syst)
85 90 0.2+0.5−0.5 ± 0.1 4± 35± 15
90 95 0.9+0.5−0.5 ± 0.3 20± 17± 6
95 100 1.5+0.6−0.7 ± 0.4 134± 14± 0
100 105 4.1+0.9−1.1 ± 0.9 68± 7± 2
105 110 3.8+0.6−0.7 ± 0.5 62± 6± 1
110 115 2.9+0.7−0.7 ± 0.2 57± 7± 0
115 120 4.7+1.5−1.3 ± 1.6 54± 8± 9
180 185 5.2+1.5−1.6 ± 2.6 98± 9± 3
185 190 3.3+1.2−1.1 ± 1.8 83± 10± 4
190 195 2.1+1.1−1.0 ± 1.5 91± 15± 1
195 197 1.5+1.7−1.9 ± 1.4 58± 31± 8
Tab. 7.4 – Meˆmes re´sultats que pour le tableau 7.3 mais en masquant les nuages significativement polarise´s du
tableau 7.2.
Un test supple´mentaire que l’on peut effectuer consiste a` comparer la somme S des deux voies
des OMT. Si les bolome`tres sont bien intercalibre´s, chacune doit eˆtre e´gale, et pour deux OMT i
et j, la distribution de (Si−Sj)/
√
σ2Si/n
i
hits + σ
2
Sj
/njhits doit suivre une loi normale, nhits e´tant
le nombre d’e´chantillons d’un pixel. La figure 7.32 montre les histogrammes de cette distribution
pour les pixels entre -10 et +10◦ de latitude pour les trois couples d’OMT possibles. L’accord
avec la loi attendue est tre`s bon et on ne repe`re pas d’exce`s d’e´ve`nements significativement
diffe´rents de la moyenne.
Inversion des parame`tres de Stokes
Un test de validite´ important de l’e´tude est la compatibilite´ des re´sultats obtenus en
projetant les diffe´rences de TOI d’un meˆme OMT (les “d–TOI”). La figure 7.33 montre les
valeurs de Q et U de´termine´es en projetant les TOI et les d–TOI, et l’accord est meilleur qu’1σ
pour chaque nuage.
On peut e´galement de´terminer I, Q et U en ne prenant que deux OMT sur les trois
disponibles. La figure 7.34 montre les mesures ainsi obtenues avec les trois combinaisons
possibles pour le nuage des Ge´meaux, et l’on remarque l’accord a` 1σ entre ces valeurs et la
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Fig. 7.32 – Distributions des diffe´rences de l’intensite´ totale vue par chaque OMT normalise´es a` leurs e´carts
types respectifs. On constate le tre`s bon accord avec la loi normale attendue.
Fig. 7.33 – Valeurs de Q (gauche) et U (droite) de´termine´es sur chacun des nuages polarise´s par la me´thode
de combinaison des TOI et par la me´thode de combinaison des d–TOI.
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Fig. 7.34 – Gauche : Comparaison des valeurs de Q obtenues sur le nuage des Ge´meaux en ne prenant que
deux OMT sur les trois a` la valeur de la carte (trait continu). Les indices 1, 2, et 3 des OMT correspondent
respectivement aux paires (K01, K02), (K03, K04), (K05, K06). Droite : Meˆme chose pour U.
valeur de´termine´e sur la carte.
On peut e´galement appliquer “directement” l’e´quation (7.20), en ajustant Q et U a` la
repre´sentation des d–TOI en fonction de l’angle α des polariseurs. Cette me´thode alternative
est alors inde´pendante de la me´thode de fabrication des cartes et de l’inversion des parame`tres
de Stokes.
Pour cela, nous regroupons les mesures des d–TOI par intervalle de 10◦ de l’angle de leur
polariseur. Le nuage des Ge´meaux offre l’avantage d’avoir e´te´ observe´ plus longtemps que la
re´gion de Cassiope´e par exemple, et e´galement d’avoir e´te´ vu pendant deux pe´riodes du vol
inde´pendantes : entre 16.75 et 18.16 UT, et entre 18.7 et 20.18 UT. On a donc un test de
compatibilite´ entre ces deux passages. La figure 7.35 pre´sente les re´sultats pour les deux passages
inde´pendants et pour l’ensemble. L’accord avec la fonction the´orique en Q cosα + U sinα est
tre`s bon (χ2 par degre´ de liberte´ de 0.93), et les valeurs de´duites de Q et U sont compatibles
avec celles de la carte a` 1σ. Les autres re´gions polarise´es e´tant moins bien e´chantillonne´es, la
construction d’un tel diagramme de phase est peu pertinente.
Filtrage
Afin de quantifier l’effet du filtrage, nous avons calcule´ la polarisation de ces nuages en
ne faisant qu’une interpolation de la Galaxie, et ce sur un masque un peu plus “large”. La
comparaison des re´sultats pour Q et U est pre´sente´e sur la figure 7.36 et montre un excellent
accord. En revanche, les valeurs de I sont plus sensibles au choix du masque (cf. Fig. 7.37). Nous
comprenons cela de la fac¸on suivante. La taille du masque influe sur l’e´chelle de l’interpolation.
Plus le masque est large, plus on conserve d’e´mission a` grande e´chelle et donc de puissance
totale. En calculant Q et U en revanche, les modes communs d’intensite´ non polarise´e sont
automatiquement supprime´s. La partie polarise´e de l’e´mission diffuse ne repre´sentant qu’une
faible partie de la puissance totale, Q et U sont donc moins sensibles a` l’effet du filtrage.
La comparaison des profils obtenus par les deux filtrages est de´licate puisque les valeurs
estime´es de Q et U sont directement proportionnelles a` I qui, comme nous venons de le voir,
varie significativement d’un traitement a` l’autre. En revanche, l’angle est fonction du rapport
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Fig. 7.35 – Les symboles (et couleurs) cercle, carre´ et triangle se re´fe`rent aux OMT 1, 2, 3 respectivement. Les
symboles vides correspondent aux mesures du premier passage, les symboles pleins a` celles du second. L’ajustement
en pointille´s correspond au premier passage, celui en tirets au second. Le trait continu est l’ajustement pour tous
les points de mesures et les valeurs mentionne´es en encart s’y re´fe`rent. On remarque le tre`s bon accord des deux
passages l’un avec l’autre et la compatibilite´ a` 1σ avec les valeurs de la table 7.2.
7.4. RE´SULTATS OBSERVATIONNELS 139
Indice du nuage Indice du nuage
Fig. 7.36 – Valeurs de Q (gauche) et U (droite) de´termine´es sur chacun des nuages polarise´s a` partir des
donne´es traite´es par ondelettes et par une interpolation de la Galaxie sur un masque plus large.
U/Q et ne de´pend donc que peu du filtrage : la compatibilite´ des re´sultats est de 1σ.
Afin d’estimer la barre d’erreur syste´matique due au filtrage mentionne´e dans les tableaux
7.2, 7.3 et 7.4, nous avons e´galement recalcule´ chacun de ces re´sultats avec une autre me´thode
de soustraction des basses fre´quences base´e sur un ajustement de sommes de sinus et cosinus.
Nous avons conside´re´ a` chaque fois l’e´cart maximal entre les valeurs de´termine´es par chacun des
filtrages en conside´rant que la dispersion e´tait repre´sentative de deux fois l’erreur syste´matique.
Effets de lobe
Quelle que soit la me´thode de projection utilise´e (combinaison des TOI ou des d–TOI),
la de´termination de la polarisation re´sulte de la diffe´rence de signaux provenant de de´tecteurs
diffe´rents. Supposons alors que les lobes de ces de´tecteurs soient significativement diffe´rents, leur
orientation e´tant fixe par rapport au plan focal, cela conduirait a` un effet syste´matique d’autant
plus marque´ que l’on observe une re´gion de fort gradient d’intensite´.
La figure 7.38 pre´sente les lobes des sommes des deux voies de chaque OMT et les lobes
de leur diffe´rences, tels qu’ils ont e´te´ mesure´s en vol sur Jupiter. Chacune de ces quantite´s est
normalise´e au maximum de la somme des deux voies. L’inte´grale du carre´ du lobe diffe´rence
ainsi normalise´ sur l’angle solide du lobe donne une bonne estimation de la variance du flux
parasite rec¸u par rapport a` l’intensite´. Celle–ci conduit a` un e´cart type de respectivement 1.6,
1.5 et 1.2%.
L’effet de cette diffe´rence sur la mesure a e´te´ e´value´ de la fac¸on suivante :
- les lobes diffe´rence sont multiplie´s par un gradient uniforme de 1.arcmin−1 dont l’orienta-
tion varie par rapport au lobe. L’effet maximal mesure´ est de 0.2 ;
- le gradient maximal observe´ sur la carte de I est de 0.5 mKRJ/(28 arcmin
−1. La carte
d’intensite´ utilise´e est l’extrapolation a` 353 GHz des mesures de Schlegel et al [124], afin
que le bruit de la carte obtenue par Archeops ne fausse pas l’estimation des gradients.
L’effet sur Q et U est donc au maximum d’environ 4 µKRJ, a` comparer aux valeurs de
l’ordre de 100 µKRJ mesure´es (cf. Tab. 7.2).
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Fig. 7.37 – Gauche : Comparaison des valeurs de l’intensite´ entre le traitement par ondelettes et une interpo-
lation sur un masque plus large. Le masque plus large permet de conserver une plus grande partie de l’e´mission
a` grande e´chelle. Droite : Ecart des valeurs des intensite´s des deux filtrages par rapport a` leur moyenne. Cette
moyenne est estime´e par un ajustement line´aire.
Fig. 7.38 – Haut : Lobe de la somme des deux voies A et B de chaque OMT (1, 2, 3) de´termine´ sur Jupiter et
normalise´ a` son maximum. L’e´chelle de couleur est line´aire et varie de 0 a` 1. Bas : Lobe de la diffe´rence des deux
voies A et B de chaque OMT (1, 2, 3) normalise´ au maximum de la somme. L’e´chelle de couleur est line´aire et
varie de -0.03 a` 0.03. Figures tire´es de [8].
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Fig. 7.39 – Gauche : Valeurs de Q pour chacun des nuages du tableau 7.2 lorsque les angles sont rendus
ale´atoires lors de la projection pour 100 simulations. Droite : Meˆme chose pour U .
Test de compatibilite´
A partir des donne´es, on peut forcer les angles des polariseurs a` des valeurs ale´atoires lors
de la projection. On ne change ainsi pas les proprie´te´s statistiques du bruit, mais on annule en
principe tout signal physique. Cette quantite´ doit donc eˆtre compatible avec 0 si l’on est pas
domine´ par des effets syste´matiques. On peut former un χ2 a` partir des valeurs de Q et U des
nuages polarise´s (les valeurs de I restent inchange´es dans ce proce´de´) et tester sa compatibilite´
avec 0. La figure 7.39 pre´sente les re´sultats de ce test, et montre la compatibilite´ attendue avec
0.
7.4.5 Interpre´tation des re´sultats
Nous observons donc que la partie Sud du nuage des Ge´meaux est significativement polarise´e
(8.5%), ainsi que plusieurs re´gions de quelques degre´s carre´s autour de Cassiope´e (environ 10%).
Nous parvenons aux meˆmes conclusions en travaillant a` partir de profils Galactiques pour e´tudier
l’e´mission diffuse a` grande e´chelle, en masquant ou non les nuages pre´ce´dents. La polarisation
mesure´e est cohe´rente a` l’e´chelle de plusieurs dizaines de degre´s, globalement plutoˆt orthogonale
au plan Galactique.
Comme nous l’avons mentionne´ au cours de la section 4, la polarisation du rayonnement
Galactique observe´e dans l’optique (qui doit donc eˆtre orthogonale a` celle mesure´e dans l’infra-
rouge) est principalement paralle`le au plan (cf. Figs. 4.1, 7.31). L’orientation moyenne de nos
re´sultats est donc compatible avec ces observations a` 20–30◦ pre`s. D’autre part, ces dernie`res
laissaient pre´voir un degre´ de polarisation d’au moins 3% dans le submillime´trique (cf. 4) : nous
observons des valeurs entre 2 et 5%, qui sont donc elles aussi compatibles avec ces pre´dictions.
Les taux de polarisation significatifs que nous mesurons, a` la fois dans les nuages denses
et dans l’e´mission diffuse a` grande e´chelle, indiquent donc l’existence d’un me´canisme efficace
d’alignement des grains. Un tel me´canisme est pre´sent a` grande e´chelle et au sein de nuages
denses. D’autre part, a` l’exception du nuage G113.2-2.7, l’orientation locale de la polarisation
est cohe´rente avec celle mesure´e dans la partie diffuse, indiquant que le champ magne´tique
responsable de l’alignement a` grande e´chelle agit e´galement dans le nuage dense et n’est pas
efface´ par la turbulence locale. La variation du degre´ de polarisation d’un nuage a` l’autre au
sein d’un meˆme complexe est probablement attribuable a` la variabilite´ locale de la cohe´rence
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Fig. 7.40 – Gauche : Position du syste`me solaire et du complexe du Cygne par rapport aux bras spiraux de la
Voie Lacte´e [94]. Droite : Observation du champ magne´tique de M51 [11].
du champ magne´tique.
Un autre aspect marquant de nos re´sultats est la faible polarisation (compatible avec 0)
de la partie voisine du Cygne. Si l’on fait l’hypothe`se que la poussie`re posse`de les meˆmes ca-
racte´ristiques dans cette re´gion que dans les autres observe´es, alors nous devons interpe´ter cette
faible polarisation comme un effet de projection du champ magne´tique le long de la ligne de
vise´e. Cette conclusion est compatible avec la localisation du syste`me solaire et du Cygne dans
la Voie Lacte´e [94] et les observations sur les galaxies externes qui indiquent que le champ
magne´tique Galactique suit les bras spiraux (Fig. 7.40) [11]. Ainsi, en observant le Cygne, le
champ magne´tique est le long de la ligne de vise´e, les grains tournent donc principalement dans
un plan orthogonal a` la ligne de vise´e et la polarisation observe´e est donc faible.
Enfin, bien que la sensibilite´ de l’instrument ne nous permette pas de mesurer directement
la polarisation a` haute latitude, nous pouvons extrapoler nos re´sultats. En effet, comme nous
pouvons l’observer sur la figure 4.1, le champ magne´tique reste globalement cohe´rent meˆme a`
haute latitude, on peut donc attendre pour ces re´gions e´galement un bon alignement des grains,
et donc une e´mission significativement polarise´e. En outre, en observant le plan magne´tique
Galactique, il est possible que nous inte´grions sur la ligne de vise´e l’e´mission de plusieurs nuages
dont la polarisation est oriente´e diffe´remment. La polarisation se moyenne et est donc atte´nue´e
par rapport aux polarisations des nuages individuels. En revanche, en observant a` haute latitude,
il est probable que nous n’observions qu’un seul nuage par ligne de vise´e. La polarisation a` haute
latitude serait donc au moins aussi grande que dans le plan et pourrait donc de´passer les 10%
observe´s sur quelques nuages denses du plan Galactique. En conse´quence, l’e´mission thermique
de la poussie`re Galactique, sera probablement un avant–plan important pour PLANCK–HFI, tant
pour la mesure des anisotropies de tempe´rature du CMB que pour la mesure de sa polarisation,
comme le sugge´raient les simulations de Prunet et al [115] pre´sente´es au chapitre 4.
Chapitre 8
PLANCK
Comme nous l’avons vu au chapitre 2.4, il est ne´cessaire de mesurer le spectre des aniso-
tropies de tempe´rature et de polarisation sur la plus vaste gamme angulaire possible afin de
tirer le maximum d’informations cosmologiques a` partir du CMB. Deux limites fondamentales
s’imposent a` la mesure : la variance cosmique et le bruit de photons. La premie`re est inhe´rente
a` la nature du CMB, et ne peut eˆtre de´passe´e. La seconde provient des fluctuations statistiques
du rayonnement rec¸u par le de´tecteur, et sa contribution diminue avec le temps d’inte´gration.
L’objectif principal du satellite PLANCK, qui sera lance´ par Ariane V le 15 fe´vrier 2007 et
observera l’Univers depuis le point L2 de Lagrange, est de de´terminer le spectre de puissance
des anisotropies de tempe´rature en e´tant domine´ par la variance cosmique de l = 2 a` l ' 2000.
Paralle`lement a` la de´termination des parame`tres cosmologiques avec une pre´cision relative
meilleure que 1% graˆce a` la mesure des anisotropies du CMB, PLANCK apportera e´galement
des informations pre´cieuses et ine´dites dans de nombreux domaines de l’astrophysique autres
que le CMB. Citons par exemple la mesure de l’effet Sunyaev–Zel’dovitch sur des milliers
d’amas qui permettra d’e´tudier leur structure et leur e´volution, ainsi que la cartographie a` une
re´solution de quelques minutes d’arc sur tout le ciel des e´missions galactiques qui permettra
d’approfondir notre connaissance du milieu interstellaire.
Afin d’observer le CMB sur une vaste gamme de fre´quences, PLANCK est consitue´ de deux
instruments : LFI (Low Frequency Instrument) et HFI (High Frequency Instrument) [109].
Bien que dote´s de de´tecteurs de nature diffe´rente, chacun de ces instruments est sensible a`
la polarisation. La communaute´ franc¸aise est tre`s fortement implique´e dans HFI, pour lequel
Archeops a servi de banc de test, tant au niveau instrumental qu’au niveau du traitement des
donne´es. A ce titre, je suis e´galement implique´ dans le “niveau 2” de PLANCK–HFI au sein
duquel j’ai imple´mente´ les algorithmes de projection des parame`tres de Stokes de´veloppe´s et
utilise´s pour Archeops.
Apre`s une bre`ve pre´sentation des instruments, de leurs caracte´ristiques et performances,
nous nous concentrerons sur la mesure de la polarisation du CMB, en montrant avec quelle
pre´cision les Cl des spectres de polarisation devraient eˆtre de´termine´s, quelle est la sensibilite´
de PLANCK aux perturbations tensorielles issues de la phase d’inflation, et quelle contrainte ce
satellite pourra apporter sur l’e´nergie a` laquelle a eu lieu cette pe´riode particulie`re de l’Univers
primordial.
8.1 Pre´sentation
Une vue sche´matique de PLANCK est repre´sente´e sur la figure 8.1. On distingue en parti-
culier le miroir primaire de 1.5 m de diame`tre. Le te´lescope est de type gre´gorien hors–axe en
configuration de Dragone similaire a` celui d’Archeops.
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Fig. 8.1 – Gauche : Vue d’artiste de PLANCK. Droite : Sche´ma des cinq points de Lagrange. L3 et L4 sont
stables. L1, L2, sont instables d’une pe´riode de 23 jours, L3 sur une pe´riode de 150 jours.
Fig. 8.2 – Gauche : Configuration optique de PLANCK. Les miroirs sont en configuration de Dragone. Droite :
Sche´ma pre´liminaire du plan focal de PLANCK. HFI est au centre (couleurs).
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LFI HFI
Fre´quence centrale (GHz) 30 40 70 100 143 217 353 545 857
De´tecteurs non polarise´s 0 0 0 (0) 4 4 4 4 4
De´tecteurs polarise´s 4 6 12 (8) 8 8 8 0 0
Lobe (FWHM) (arcmin) 33 24 14 (10) 7 5 5 5 5
Bande passante (GHz) 6 8.8 14 (47) 47 72 116 180 283
Sensibilite´ en I (µK) 5.5 7.4 12.8 (6.5) 6.3 13 40 400 18 260
Sensibilite´ en Q, U (µK) 7.6 10.6 18.3 (13) 12.3 26 79 / /
Tab. 8.1 – Principales caracte´ristiques de LFI et HFI. Les sensibilite´s (1 σ) sont donne´es pour une mission de
14 mois et pour un pixel carre´ de coˆte´ FWHM . Elles sont exprime´es en unite´s thermodynamiques. Dans le cas
d’HFI, on entend par “bolome`tre non polarise´” un de´tecteur sensible a` l’intensite´. Un PSB est donc constitue´
de deux bolome`tres, mais chacun d’eux n’est sensible qu’a` une polarisation, et ils sont orthogonaux. La mise en
place de PSB a` 100 GHz est en cours de discussion au sein de la collaboration, les valeurs mentionne´es entre
parenthe`ses sont donc hypothe´tiques, et base´es sur les valeurs des de´tecteurs a` 143 GHz. Valeurs tire´es de [109].
PLANCK sera place´ au point L2 de Lagrange (Fig. 8.1) qui est un des cinq points d’e´quilibre1
vis–a`–vis de l’attraction gravitationnelle entre le Soleil et la Terre, et qui permet au satellite de
tourner le dos au Soleil, a` la Terre et la Lune constamment, afin de limiter au maximum leur
contamination dans les lobes secondaires. La dure´e nominale de la mission est de 14 mois au
cours desquels le ciel entier sera couvert deux fois.
Afin de´tudier pre´cise´ment les e´missions d’avant–plan et de pouvoir les soustraire pour at-
teindre les objectifs de pre´cision sur la mesure des Cl, PLANCK est constitue´ de deux instruments
sensibles a` une vaste gamme de fre´quences dans le domaine millime´trique et submillime´trique :
- LFI (Low Frequency Instrument), qui s’appuie sur des HEMT (High Electron Mobility
Transistor) refroidis a` 20 K et qui mesurera le rayonnement aux fre´quences de 30, 44 et
70 GHz.
- HFI (High Frequency Instrument), qui utilise des bolome`tres refroidis a` 100 mK et est
sensible aux fre´quences de 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz.
Les caracte´ristiques principales de ces de´tecteurs sont re´sume´es dans le tableau 8.1. A titre
de comparaison, les meˆmes parame`tres pour WMAP sont pre´sente´s dans le tableau 8.2.
Le principe de refroidissement du plan focal d’HFI a` 100 mK, les bolome`tres non polarise´s
des canaux a` 143, 217 et 545 GHz en toile d’araigne´e, ainsi que l’optique (filtres et cornets)
et l’e´lectronique froide de lecture sont similaires a` ceux d’Archeops. De ce point de vue, les
sensibilite´s des de´tecteurs et les niveaux de bruit d’Archeops e´taient de´ja` du niveau de celles de
PLANCK. En revanche, le fait d’observer depuis un satellite plutoˆt qu’en ballon stratosphe´rique,
affranchit PLANCK des proble`mes lie´s aux parasites atmosphe´riques et permet d’observer plu-
sieurs anne´es au lieu d’une demi–journee2. D’autre part, HFI dispose d’un canal supple´mentaire
a` 857 GHz, et de bolome`tres sensibles a` la polarisation (PSB, Polarized Sensitive Bolometers)
aux fre´quences 143, 217 et 353 GHz et tre`s probablement 100 GHz.
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Fig. 8.3 – Sche´ma des deux voies d’un PSB de PLANCK–HFI. Les toiles des bolome`tres ne sont sensibles qu’a`
un seul mode de polarisation et son place´s orthogonalement.
8.2 Mesure de la polarisation du CMB par PLANCK
Les radiome`tres de LFI sont naturellement sensibles a` la polarisation. Les bolome`tres qui
constituent les PSB d’HFI sont un peu diffe´rents des autres bolome`tres : la toile d’araigne´e est
remplace´e par des lignes conductrices paralle`les qui sont donc sensibles a` une seule direction de
polarisation (cf. Fig. 8.3). Deux bolome`tres de ce type sont alors place´s orthogonalement sous
un meˆme cornet optique. A chaque instant, les deux bolome`tres d’un PSB mesurent donc le
rayonnement issu d’un meˆme point du ciel. De ce point de vue, les PSB sont e´quivalents aux
OMT utilise´s sur Archeops. Ces meˆmes OMT e´taient d’ailleurs initialement destine´s a` Planck.
Les PSB offrent cependant l’avantage de n’occuper qu’un seul espace dans le plan focal. On
peut donc doubler le nombre de de´tecteurs polarise´s.
Afin d’e´tudier la pre´cision que l’on attend sur les mesures de polarisation par PLANCK,
reprenons l’expression (D.30) de l’incertitude sur la de´termination des CXl (X = T, E, B) :
Lσ
X
l ≡ σ(LĈXl ) =
√
2∆l
(2l + 1)fcutL
[
CXl + fsky
4pis2X
tobs
el
2σ2b
]
(8.1)
ou` L est la largeur de la bande centre´e en l sur laquelle est calcule´ le coefficient moyen
LC
X
l [µK
2], fsky la fraction de ciel couvert, fcut la fraction de ciel utilise´e, sX [µK.sec
1/2] la
sensibilite´ de l’instrument, tobs le temps total d’observation, et FWHM = 2.35 σb [rad] la
largeur a` mi–hauteur du lobe de l’instrument.
La sensibilite´ sX s’obtient a` partir des valeurs du tableau 8.1 de la fac¸on suivante :
- la re´solution donne le nombre de pixels d’une carte Npix = 4pi/FWHM
2
- le temps de mission fournit le temps moyen d’observation d’un pixel tpix = tobs/Npix
- la sensibilite´ par pixel σXpix permet alors de de´terminer sX = σ
X
pix
√
tpix.
Le tableau 8.3 pre´sente les sensibilite´s ainsi de´duites pour WMAP, LFI et HFI. Les sensibilie´s
moyennes pour chacun des instruments a` partir des sensibilite´s par de´tecteur sont obtenues de la
1Plus exactement, PLANCK orbitera autour de L2 pour e´viter les risques de collision avec les poussie`res
vraisemblablement pre´sentes en ce point. De plus, L2 est en fait un point d’e´quilibre instable, PLANCK doit
devrait donc de toutes fac¸ons corriger pe´riodiquement sa position et son pointage.
2La conception d’Archeops lui permet en fait de rester autonome un peu plus de 48 heures.
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WMAP
Fre´quence centrale (GHz) 41 61 94
De´tecteurs non polarise´s 0 0 0
De´tecteurs polarise´s 4 4 8
Lobe (FWHM) (arcmin) 30.6 21 13.2
Bande passante (GHz) 8.3 14.0 20.5
Sensibilite´ en I (µK) 32.8 57.4 86.1
Sensibilite´ en Q, U (µK) 46.4 81.2 122
Tab. 8.2 – Principales caracte´ristiques des de´tecteurs de WMAP utilise´s pour l’e´tude du CMB. Les sensibilite´s
(1 σ) sont donne´es pour une mission de 14 mois et pour un pixel carre´ de coˆte´ FWHM . Elles sont exprime´es en
unite´s thermodynamiques. Valeurs tire´es de [152].
Instrument σPpix (µK) sP (µK.sec
1/2)
WMAP 32 449
LFI 7.3 73
HFI 3.5 35
Tab. 8.3 – Sensibilite´s de WMAP, LFI et HFI a` la polarisation, pour des pixels de 20 arcmin de coˆte´ et
sensibilite´s instantane´es. Les sensibilite´s par pixel sont obtenues pour un temps d’observation de 14 mois. Les
valeurs utilise´es pour WMAP sont obtenues a` partir des mesures de la premie`re anne´e de prise de donne´es [?].
fac¸on suivante : lorsqu’on moyenne des observations avec une ponde´ration “naturelle” (i.e. par
l’inverse de la variance des mesures individuelles), on ponde`re par l’inverse de la variance des
observations. Ce choix entraˆıne que la sensibilite´ moyenne est donne´e par la relation suivante :
1
s2
=
∑
i
1
s2i
(8.2)
Pour faciliter la comparaison directe a` WMAP, les sensibilite´s de HFI et LFI ont e´te´ ramene´es
a` la taille commune de pixels carre´s de coˆte´ 20 arcmin qui correspond a` la re´solution moyenne de
WMAP. On constate qu’LFI est de l’ordre de six fois plus sensible que WMAP, HFI de l’ordre
de douze fois. Cependant, comme nous le verrons par la suite, le facteur 2 entre LFI et HFI,
ainsi que la diffe´rence de re´solutions angulaires jouent un roˆle important dans la mesure de la
polarisation.
Un autre point me´rite d’eˆtre souligne´. Comme le montre le tableau 8.1, la sensibilite´ de
LFI en polarisation est bien
√
2 fois supe´rieure a` celle en tempe´rature, conforme´ment a` (7.19).
Dans le cas d’HFI, la relation est sE = 2 sT pour les fre´quences qui contiennent des bolome`tres
polarise´s. Ceci est duˆ au fait que ces canaux sont aussi pourvus de bolome`tres non polarise´s, la
sensibilite´ en I est donc d’autant meilleure.
La figure 8.4 montre les spectres de tempe´rature et polarisation du CMB compare´s a` l’erreur
sur les Cl calcule´e avec ces parame`tres pour les modes l individuels. La figure 8.5 montre le
rapport Cl/σl. La figure 8.6 pre´sente la comparaison entre les Cl et leur incertitude pour des
spectres de puissance par bandes de largeurs L allant de 20 a` 100. Ces figures ont e´te´ obtenues
en supposant que la fraction de ciel utilise´e fcut (cf. Eq. 8.1) e´tait celle utilise´e re´cemment par
WMAP une fois la Galaxie soustraite : 0.85.
Le mode`le choisi pour calculer les spectres du CMB est le meilleur ΛCDM compatible
avec les donne´es de WMAP [130]. Ce mode`le sous–estime le´ge`rement les spectres de puissance
effectivement mesure´s par WMAP. Il faut donc conside´rer les figures de ce paragraphe comme
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Fig. 8.4 – Gauche : Incertitudes sur la de´termination des CEl pour WMAP (2 ans, mission nominale), LFI et
HFI pour 14 mois (mission nominale), pour des modes l inde´pendants. “HFI+1” signifie qu’on conside`re e´galement
les PSB a` 100 GHz. Droite : Incertitudes sur la de´termination des CBl .
Fig. 8.5 – Gauche : Rapport signal/bruit pour la mesure des CEl pour des modes l inde´pendants pour WMAP
(2 ans), LFI et HFI (14 mois). “HFI+1” signifie qu’on conside`re e´galement les PSB a` 100 GHz Droite : Rapport
signal/bruit de la mesure du mode B.
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Fig. 8.6 – Gauche : Incertitudes sur la de´termination des CEl pour WMAP (2 ans), LFI et HFI (14 mois),
pour des bandes de 20 a` 100 modes l. “HFI+1” signifie qu’on conside`re e´galement les PSB a` 100 GHz. Droite :
Incertitudes sur la de´termination des CBl .
un cas un peu pessimiste : elles ne sont pre´sente´es qu’a` titre illustratif, pour donner un ordre
de grandeur des sensibilite´s de ces instruments.
On peut en tirer plusieurs conclusions. Tout d’abord, la de´termination du mode E par HFI
pourra eˆtre faite de l = 2 a` l ' 1500 avec un rapport signal sur bruit supe´rieur a` 1 (voire 10
pour l ∼ 500) (cf. Figs. 8.4 et 8.5) pour des modes l individuels. Si l’on estime la puissance par
bande, ce rapport n’en est que meilleur3 (cf. Fig. 8.6). Bien que moins sensible, LFI permettra
e´galement une de´termination de E par bandes, jusqu’a` l ∼ 400. Enfin, WMAP est a` la limite de
de´tection du mode E par bandes4, excepte´ a` l < 10 (regain de puissance duˆ a` la re´ioinisation)
et l ' 300.
La de´termination du spectre du mode B est en revanche inaccessible a` WMAP. LFI
devrait en fournir une seule de´tection sur la bande l = 2 a` l = 20. La sensibilite´ d’HFI
lui permettra e´galement d’estimer ce meˆme point, mais plus important, elle place HFI en
limite de de´tection des modes l < 100. L’addition de quatre PSB a` 100 GHz, si elle se
confirme, abaisse la limite de de´tection du mode B. En outre, comme cela a e´te´ mentionne´
au chapitre 4, et conforme´ment aux re´sultats obtenus avec Archeops (cf. Sect. 7.4), l’e´mission
polarise´e de la poussie`re Galactique sera un avant–plan important pour la de´tection des modes
tensoriels. Or, l’e´missivite´ de la poussie`re variant en ν2 [15], la mesure a` 100 GHz y sera moins
sensible. L’apport de ce nouveau canal est donc double : il accroˆıt la sensibilite´ d’HFI en
augmentant le nombre de de´tecteurs et il diminue l’effet de contamination par l’e´mission de
la poussie`re. On notera par ailleurs que LFI e´tant moins sensible qu’HFI, la combinaison des
mesures des deux instruments n’ame´liore pas sensiblement la possibilite´ de de´tection du mode B.
Afin de se pre´munir contre l’e´mission de la poussie`re, il est vraisemblable que la fraction de
ciel utilise´e soit infe´rieure aux 85% mentionne´s pre´ce´demment, puisqu’HFI y sera plus sensible
que WMAP. Comment les re´sultats pre´ce´dents e´voluent–ils ? Pour re´pondre a` cela, nous
choisissons de ne garder que les parties du ciel a` hautes latitudes. Dans leur e´tude pre´sente´e
en section 4.3.2, Prunet et al [115] ont fourni leurs estimations des spectres de puissance de
3On gagne un facteur 1/
√
L par bande de largeur L, cf. (8.1).
4Nous insistons de nouveau sur le fait que le mode`le choisi pour les Cl sous–estime la puissance du CMB, et
que les conclusions de ce paragraphe sont par conse´quent tre`s conservatives.
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Fig. 8.7 – Comparaison de la sensibilite´ d’HFI pour une mesure de la puissance par bandes allant de 20 a` 100
modes l au spectre de puissance du mode B du CMB, pour une couverture de 50% du ciel par rapport a` une
couverture de 85%.
polarisation de l’e´mission de la poussie`re pour des latitudes comprises entre 30 et 45◦, ou` sa
contribution est significative. Supposons donc que l’on ne conserve que les latitudes infe´rieures
a` −45◦ ou supe´rieures a` 45◦ pour l’e´tude de la polarisation du CMB. La fraction de ciel couvert
est alors fcut = 0.3, et les re´sultats pre´ce´dents deviennent ceux pre´sente´s sur la figure 8.7. La
sensibilite´ est alors de´grade´e d’un facteur 1.8 et devient insuffisante pour permettre une mesure
pre´cise du spectre de puissance du mode B.
La de´termination du spectre de puissance des perturbations tensorielles est donc un proble`me
particulie`rement de´licat. Premie`rement, la faiblesse attendue de son amplitude place HFI en li-
mite de de´tection. Deuxie`mement, l’e´mission polarise´e de la poussie`re Galactique est dominante,
et contraindra tre`s certainement a` une re´duction importante de la fraction de ciel utile, aug-
mentant ainsi la variance sur les estimations. Enfin, l’e´tude pre´ce´dente se place dans un cadre
expe´rimental ou` les effets syste´matiques sont parfaitement controle´s. Ce dernier point constitue
une difficulte´ supple´mentaire.
8.3 De´tection des modes tensoriels ?
Plutoˆt que d’e´valuer la capacite´ a` de´terminer le spectre de puissance du mode B, pour
un largeur de bandes donne´e, on pourrait poser le proble`me autrement et e´tudier la de´tection
de perturbations tensorielles. Pour cela, il faudrait inte´grer la puissance de tous les modes l,
afin d’optimiser la sensibilite´. Une de´tection significative permettrait d’estimer l’e´nergie V 1/4 a`
laquelle a eu lieu l’inflation, celle–ci e´tant relie´e a` l’amplitude T du spectre du mode B par :
T ≡ 6CT, tens2 = 25.1
V
m4pl
[K2], (8.3)
ou` mpl = 1.22 10
19 GeV est la masse de Planck. Cette e´nergie est encore tre`s mal contrainte.
L’amplitude du spectre des perturbations tensorielles lui e´tant directement proportionnelle,
si l’inflation a eu lieu “a` trop basse e´nergie”, il se peut meˆme que le mode B e´chappe a` la
de´tection pour la ge´ne´ration actuelle d’instruments (cf. Sect. 8.4).
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On peut donc se poser la question suivante : quelle est l’amplitude minimale que doit avoir le
spectre de B pour eˆtre de´tecte´ par une expe´rience, caracte´rise´e par sa sensibilite´, sa couverture de
ciel, sa dure´e d’observation ? Inversement, quelle contrainte une telle expe´rience peut–elle appor-
ter sur l’e´nergie de l’inflation ? Afin de re´pondre par un ordre de grandeur a` ces interrogations,
nous suivons le raisonnement effectue´ par Jaffe et al [60]5.
σBl = σ(C
B
l ) =
√
2
fsky(2l + 1)
[
CBl + fsky
4pis2B
tobs
el
2σ2b
]
(8.4)
ou` sB [µK.sec
1/2] est la sensibilite´ aux modes polarise´s de l’instrument, tobs [sec] le temps total
d’observation, σb = FWHM/2.35 [rad] la largeur du lobe, et fsky la fraction de ciel couvert
6.
En fonction de cela, et suivant le formalisme de Fisher, on est en mesure de de´terminer l’erreur
sur l’estimation de l’amplitude T du mode B par :
1
σ2T
=
∑
l
(
∂CBl
∂T
)2
1
σB 2l
(8.5)
Nous supposons que les CBl de´pendent de l suivant un mode`le d’inflation et que T est
seulement l’amplitude du spectre. Ainsi, ∂CBl /∂T = CBl /T . Comme nous cherchons a` distinguer
le mode B par rapport a` l’hypothe`se nulle, le terme (8.4) se re´duit en fait au terme instrumental :
σBl =
√
2
2l + 1
f
1/2
sky
4pis2B
tobs
el
2σ2b (8.6)
En notant θ2 = 4pifsky la surface du ciel observe´e, on aboutit alors a` la formule semi–
analytique suivante :
σT
T ' 10
−19
(
tobs
1 yr
)−1( s
10µK.sec1/2
)2( θ
deg
)
Σ
−1/2
θ (8.7)
avec
Σθ =
∑
l≥180/θ
(2l + 1)CB 2l e
−2l2σ2b (8.8)
L’expression 8.7 permet donc de de´terminer σT une fois qu’on connaˆıt T . Afin d’eˆtre conser-
vatif dans notre estimation, nous prenons la valeur maximal compatible avec COBE, soit le
dixie`me [62] de sa valeur en supposant que tout le terme quadrupolaire est duˆ aux perturbations
tensorielles :
T maxCOBE = 0.1× 6CT2 = 477µK2 (8.9)
La figure 8.8–Gauche montre la valeur minimale de T de´tectable a` 3 σT pour une expe´rience
qui observe une portion de ciel d’aire θ2 avec une sensibilite´ en polarisation sB = 10 µK.sec
1/2
pendant un an, pour diffe´rentes tailles de lobe, et dans le cadre d’un mode`le ΛCDM sans
re´ionisation. On constate que le lobe joue peu et que dans chaque cas l’expe´rience optimale
balaye une re´gion d’environ 9 deg2. Ceci provient du fait que toute la puissance du mode B
pique autour de l = 100. Les re´sultats sont comparables a` ceux de [60] qui se plac¸ait dans un
5Nos re´sultats nume´riques sont diffe´rents des leurs pour plusieurs raisons. La premie`re est que les auteurs
se sont place´s dans le cadre d’un mode`le sans constante cosmologique, ce qui modifie le spectre des CBl utilise´
lors du calcul, mais la diffe´rence est faible. En revanche, la sensibilite´ qu’ils conside`rent est celle en tempe´rature,
alors que nous utilisons la sensibilite´ en polarisation, comme le de´note l’indice B ajoute´ a` la sensibilite´. La figure
qu’ils pre´sentent pour une “sensibilite´” s = 10 µK.sec1/2 correspond donc a` une sensibilite´ en polarisation de
sB =
√
2× 10µK.sec1/2, ce qui multiplie par 2 l’amplitude minimale T de´tectable.
6Nous supposons dans cette section que toute la fraction de ciel couverte est utilise´e pour la de´terminatio des
Cl.
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Fig. 8.8 – Amplitude minimale du spectre de B de´tectable a` 3σ par une expe´rience de sensibilite´ a` la polarisation
s = 10 µK.sec1/2 qui observe pendant un an une portion de ciel d’aire θ2 avec diffe´rents lobes. Meˆme chose pour
PLANCK–HFI (14 mois). On a fait figurer e´galement la limite supe´rieure contrainte par COBE, qui correspond
a` la limite de de´tection a` partir de la tempe´rature seule.
mode`le sCDM, sans re´ionisation. Nous avons fait figurer e´galement ce re´sultat pour PLANCK–
HFI pour lequel la sensibilite´ totale pour les modes de polarisation est actuellement estime´e a`
35 µK.sec1/2 (cf. Tab. 8.1). La sensibilite´ de WMAP est de l’ordre de 450 µK.sec1/2 (cf. Tab. 8.2)
et elle ne pourra donc pas ame´liorer la contrainte provenant de la tempe´rature seule. Cette limite
supe´rieure contraint l’e´nergie de l’inflation a` V 1/4 ≤ 2 1016 GeV. Si PLANCK ne de´tecte pas de
mode B au bout de 14 mois d’observation, alors la nouvelle limite, dans le cadre de ce mode`le,
sera porte´e a` V 1/4 ≤ 1.96 1016 GeV.
Cependant, a` la lumie`re des re´sultats re´cents de WMAP, il faut inclure l’effet de la
re´ionisation. En ajoutant de la puissance a` bas l, la forme des contraintes est fortement mo-
difie´e (cf. Fig. 8.8–Droite) : on voit nettement le de´crochement de la courbe pour θ ' 10◦ qui
correspond au pic de la re´ionisation a` bas l. Cette puissance supple´mentaire a deux effets ma-
jeurs. Tout d’abord elle augmente la sensibilite´ des expe´riences aux modes B a` bas l (qui se
traduit par une augmentation du terme Σθ). Une non de´tection par PLANCK cette fois–ci que
V 1/4 ≤ 1.0 1016 GeV. Ensuite, elle ame`ne les contraintes que pourront apporter des expe´riences
qui e´tudient tout le ciel au meˆme niveau qu’une qui se concentrerait sur les 9 deg2 a` sensibilite´
e´gale.
Ce re´sultat est tre`s positif pour PLANCK. En effet, afin de mesurer le spectre de puissance des
anisotropies de tempe´rature a` bas l, PLANCK couvre la totalite´ du ciel. La strate´gie d’observation
n’est donc pas optimale pour la de´tection des modes B a` la vue de la figure 8.8–Gauche. Or, si
la re´ionisation est bien aussi forte que le conclut WMAP, alors la figure 8.8–Droite montre que
la couverture totale du ciel par PLANCK devient quasi–optimale e´galement pour la de´tection
des modes B ! Cette conclusion est par ailleurs renforce´e si l’on conside`re l’effet du cisaillement
gravitationnel. Celui–ci ge´ne`re un mode BWL de polarisation dont l’amplitude de´passe celui
du CMB aux alentours de l ∼ 200 (θ ∼ 1◦) (cf. Fig. 8.9) dans les sce´narios cosmologiques
standards[155]. La mesure des hauts l du spectre BCMB est donc compromise, si bien que
concentrer la zone d’observation d’une expe´rience sur quelques degre´s carre´s ne pre´sente plus un
inte´reˆt aussi fort qu’auparavant.
Ainsi, sous l’hypothe`se d’une re´ionisation aussi forte que celle mesure´e par WMAP, la cou-
verture totale du ciel de PLANCK serait donc optimale, a` la fois pour la mesure du spectre de
puissance des anisotropies de tempe´rature et de polarisation.
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Fig. 8.9 – Spectre du mode B ge´ne´re´ par cisaillement gravitationnel (bleu pointille´s) compare´ aux spectres du
CMB. A haut l, il domine le mode B du CMB. Figure tire´e de [155]
8.4 Vers de nouveaux instruments ?
Quelles pourraient eˆtre les ame´liorations a` apporter a` PLANCK pour gagner par exemple
un ordre de grandeur de pre´cision sur la mesure de la polarisation ?
Le premier point a` conside´rer est la qualite´ des de´tecteurs. De ce point de vue, les bolome`tres
offrent la meilleure sensibilite´ et comme nous l’avons vu en Sect. 5.2, ceux–ci ont de´ja` une
sensibilite´ infe´rieure au bruit de photons.
On pourrait alors augmenter le temps d’inte´gration. La variance instrumentale sur les Cl
diminuant comme l’inverse du temps, gagner un ordre de grandeur en pre´cision ne´cessite d’ac-
croˆıtre d’autant le temps de la mission, c’est–a`–dire lancer des missions satellites de plusieurs
dizaines d’anne´es. Cela pose encore a` l’heure actuelle quelques proble`mes, en terme de cryoge´nie
notamment7.
Un autre parame`tre expe´rimental peut en revanche eˆtre ame´liore´ : le flux de photons rec¸us
par l’instrument. Celui–ci est tout d’abord proportionnel au produit de la surface du miroir
primaire S et de l’angle solide d’acceptance8 Ω. Toutefois, gagner un ordre de grandeur sur le
produit SΩ est difficilement envisageable a` cause des proble`mes d’aberration optique.
En revanche, on peut augmenter le nombre de photons rec¸us, non par le te´lescope mais
par les de´tecteurs. En effet, dans le cas de PLANCK par exemple, le nombre de photons
effectivement de´tecte´s est de l’ordre de 1% du flux total incident sur le plan focal. Ceci est duˆ
a` plusieurs facteurs :
- Les bolome`tres ont des bandes passantes spe´cifiques et ne de´tectent donc que les photons
dont la fre´quence correspond a` cette bande passante.
- Les cornets des bolome`tres obligent a` e´carter les de´tecteurs les uns des autres, si bien
qu’au mieux 30% du plan focal sont effectivement couverts par les de´tecteurs. Les photons
incidents sur les 70% restants ne sont pas de´tecte´s.
- La chaˆıne optique a une transmission de l’ordre de 30% e´galement.
C’est principalement pour ame´liorer la couverture du plan focal que sont de´veloppe´es actuel-
lement les matrices de bolome`tres. Le principe est de ne plus placer de cornets pour coupler les
7Et en termes de motivation des expe´rimentateurs...
8Dans le cadre d’une mesure du CMB, on va cependant chercher a` garder Ω de l’ordre de quelques minutes
d’arc pour mesurer les hauts l en ge´ne´ral.
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Fig. 8.10 – Pre´cision the´oriquement accessible sur la de´termination du spectre de puissance du mode B par une
matrice sensible a` la polarisation couvrant la totalite´ du plan focal de PLANCK et pour une mission de meˆme
dure´e, avec le meˆme te´lescope. La variance cosmique est repre´sente´e en bleu, l’incertitude totale de la mesure en
rouge.
bolome`tres au te´le´scope, et de mettre les bolome`tres coˆte a` coˆte, pour avoir ainsi une couverture
du plan focal proche des 100%. Le nombre de bolome`tres passe alors de l’ordre de la dizaine a`
celui de la centaine, voire du millier, et la tache de diffraction est bien mieux e´chantillonne´e.
Le gain en sensibilite´ est proportionnel au gain sur le flux de photons. Or, dans le cas d’HFI,
l’angle solide d’acceptance total est donne´ par la somme des lobes des cornets et vaut environ
0.3 deg2, pour un champ de vue de l’ordre de 4◦ de diame`tre, soit 12.6 deg2. Une matrice
couvrant 80% du plan focal donnerait donc acce`s a` un champ de vue de 12.6 × 0.8 ' 10 deg2,
soit 35 fois le champ de vue d’HFI dans sa configuration actuelle. On pourrait meˆme imaginer
de couvrir l’ensemble du plan focal HFI+LFI et avoir alors un champ de vue de 50 deg2. La
sensibilite´ e´volue comme la racine carre´e du rapport des champs de vue, mais la pre´cision sur
les Cl varie, elle, comme la sensibilite´ au carre´ (Eq. 8.1). On gagne donc dans le dernier cas
un facteur 50/0.3 = 167 sur la barre d’erreur due au bruit instrumental ! L’application directe
de cette valeur montre qu’une mesure du mode B serait possible a` la pre´cision de la variance
cosmique de l = 2 a` l ' 200, pour un temps de mission et un te´lescope identiques a` ceux de
PLANCK (cf. Fig. 8.10).
En terme de contrainte sur le potentiel de l’inflation, l’amplitude T de´tectable varie comme
la sensibilite´ au carre´ (Eq. 8.7) et le potentiel V comme T 1/4. On gagne ainsi un facteur 3.6 sur
l’amplitude limite de de´tection. En cas de non de´tection du spectre du mode B par une telle
expe´rience, la contrainte sur V serait alors V 1/4 ≤ 2.8 1015 GeV.
Le de´veloppement de ces de´tecteurs en est encore a` ses tous premiers pas. Le gain de couver-
ture du plan focal se fait par exemple au de´triment du rejet du rayonnement parasite assure´ par
les cornets, il faut donc de´velopper un baﬄage froid supple´mentaire pour compenser cela. Une
e´lectronique de lecture originale est e´galement a` concevoir. Les matrices repre´sentent cependant
l’avenir des de´tecteurs dans le millime´triques et le submillime´trique, et pourraient amener a`
terme le meˆme pas en avant que les came´ras CCD dans le domaine optique.
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Conclusion
Apre`s avoir e´te´, avec la the´orie de la nucle´osynthe`se primordiale, la deuxie`me confirmation
majeure du mode`le du Big Bang en 1965, le CMB s’impose aujourd’hui comme l’une des
observables les mieux adapte´es a` la mesure des parame`tres cosmologiques, en paralle`le a`
l’observation des courbes de lumie`re de supernovæ de type Ia, l’e´tude des grandes structures
et le cisaillement gravitationnel, pre´sente´s aux chapitres 1 et 2. S’il est encore trop toˆt pour
parler d’un paradigme, le mode`le ΛCDM, caracte´rise´ par la domination a` l’heure actuelle d’une
constante cosmologique concorde ne´anmoins remarquablement avec les re´sultats de chacune de
ces e´tudes.
Toute l’information disponible dans les anisotropies du CMB ne peut cependant pas
eˆtre extraite a` partir de ses seules anisotropies de tempe´rature. Il est ne´cessaire de mesurer
e´galement les spectres des anisotropies de sa polarisation. Pour de´montrer cela, j’ai pre´sente´ au
chapitre 3 les arguments en faveur de l’existence de cette polarisation, ainsi que le formalisme
qui permet de l’e´tudier et d’en retirer des informations cosmologiques. En particulier, la mesure
de la polarisation est ne´cessaire pour atteindre la pre´cision de 1% sur la de´termination des
parame`tres cosmologiques vise´e par PLANCK. Elle permet par ailleurs de lever d’importantes
de´ge´ne´rescences entre certains parame`tres qui demeurent dans le spectre des anisotropies
de tempe´rature, comme l’e´paisseur optique de la re´ionisation. Enfin, elle ouvre la voie a`
l’e´tude du fond d’ondes gravitationnelles primordiales, qui, s’il est de´tecte´, permet de ve´rifier
une pre´diction clef des mode`les standards d’inflation concernant l’amplitude relative des
perturbations tensorielles par rapport aux perturbations scalaires.
La mesure de la polarisation du CMB est toutefois rendue de´licate par plusieurs facteurs.
Le premier est son faible niveau : de l’ordre de quelques pourcents de l’amplitude des aniso-
tropies de tempe´rature du CMB. Le second est la pre´sence de sources d’avant–plan aux meˆmes
fre´quences que celles d’e´tude du CMB (quelques dizaines a` environ 350 GHz). L’une de ces
sources, la poussie`re interstellaire, domine le CMB au–dela` de 200 GHz. Au cours du chapitre 4,
j’ai pre´sente´ les arguments qui soutiennent que cette e´mission devait e´galement eˆtre significati-
vement polarise´e, et j’ai fourni un ordre de grandeur de son degre´ de polarisation. Une e´tude
ante´rieure [115] de son spectre de puissance de polarisation montre que celui–ci doit dominer le
spectre des modes tensoriels de polarisation du CMB. Il apparaˆıt donc indispensable de mesu-
rer expe´rimentalement cet avant–plan, si l’on veut pouvoir le soustraire efficacement lors de la
mesure de la polarisation du CMB par PLANCK–HFI. C’est la raison pour laquelle Archeops
(chap. 5), paralle`lement a` la premie`re mesure du spectre des anisotropies de tempe´rature du
CMB depuis les e´chelles angulaires de COBE (l = 20), a` la fin du premier pic acoustique
(l = 350), e´tait e´quipe´ de six bolome`tres a` 353 GHz (donc sensibles a` l’e´mission thermique de
la poussie`re Galactique) assemble´s par paires sensibles a` la polarisation.
Apre`s la pre´sentation au chapitre 6 de l’e´talonnage au sol de ces canaux que j’ai effectue´e
a` chaque campagne de lancement d’Archeops, le chapitre 7 de´crit l’analyse des donne´es du
vol du 7 fe´vrier 2002. Je de´taille en particulier les me´thodes de filtrage des donne´es que j’ai
adapte´es a` cette e´tude, les simulations et les tests de validation que j’ai mis en oeuvre pour
valider la me´thode d’e´talonnage relatif des de´tecteurs, ainsi que les algorithmes de projection
des parame`tres de Stokes que j’ai de´veloppe´s. Chacune de ces me´thodes est en tout point
transposable a` la re´duction des donne´es de PLANCK–HFI et je les ai e´galement imple´mente´es
dans le cadre du “Niveau 2” de la collaboration. Ces diffe´rentes ope´rations m’ont ainsi permis
de de´montrer deux re´sultats importants :
- l’e´mission diffuse de la Galaxie est significativement polarise´e a` hauteur de 3 a` 5% et
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cohe´rente a` grande e´chelle ;
- quelques nuages denses du plan Galactique pre´sentent une e´mission polarise´e a` environ
10%.
L’orientation et le degre´ de polarisation de l’e´mission diffuse sont en accord avec les
de´ductions the´oriques fonde´es sur les mesures de polarisation par absorption se´lective de la
lumie`re des e´toiles par les grains de poussie`re. Ils concordent e´galement avec l’hypothe`se que
le champ magne´tique suit les bras spiraux, comme c’est observe´ sur d’autres galaxies spirales
comme M51 par exemple. La forte polarisation de´tecte´e dans certains nuages denses a la meˆme
orientation que l’e´mission diffuse qui les entoure, ce qui sugge`re que le champ magne´tique Ga-
lactique a` grande e´chelle peut traverser ces nuages mole´culaires. Enfin, le niveau de polarisation
significatif de´tecte´ dans le plan Galactique sugge`re la pre´sence d’une forte polarisation a` haute
latitude e´galement, qui constituera donc un avant–plan important pour PLANCK–HFI ainsi que
les futures missions d’e´tude de la polarisation du CMB.
Le prolongement naturel de cette analyse consiste a` de´terminer le spectre de puissance de
l’e´mission diffuse polarise´e de la poussie`re a` haute latitude galactique. Cette e´tude est en cours.
Afin de de´terminer l’essentiel des parame`tres cosmologiques a` la pre´cision de 1%,
PLANCK sera lance´ par Ariane V en fe´vrier 2007 et place´ en orbite au point L2 de Lagrange. Il
de´terminera le spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature du CMB de l = 2 jusqu’a`
l ' 2000 en e´tant domine´ par la variance cosmique a` bas l, et par le bruit de photons a` haut
l. HFI fournira e´galement des mesures des spectres de polarisation E et TE domine´es par la
variance cosmique jusqu’a` l ' 1500. La mesure du mode B de´pend de l’amplitude de son spectre,
encore inconnue a priori. Si l’Univers a effectivement subi une phase d’inflation dans l’Univers
primordial, alors l’amplitude du mode B est directement proportionnelle a` l’e´nergie a` laquelle a
eu lieu l’inflation. Comme je le montre au chapitre 8, si celle–ci est plus e´leve´e que ∼ 1016 GeV,
alors HFI devrait de´tecter le mode B de polarisation a` 3 σ. Cette affirmation ne reste cependant
valable que dans le cas ou` les syste´matiques sont parfaitement maˆıtrise´es, le signal de polarisation
e´tant un a` deux ordres de grandeur plus faible que l’amplitude des anisotropies de tempe´rature.
Il faudra d’autre part soustraire efficacement les avant–plans qui domiment vraisemblablement
la polarisation du CMB et qui sont encore mal connus. A ce titre, ce travail de the`se pre´sente
la premie`re analyse de donne´es polarise´es enregistre´es par une expe´rience bolome`trique de type
PLANCK–HFI. J’ai ainsi abouti a` la premie`re mesure de l’e´mission polarise´e de la poussie`re
Galactique a` grande e´chelle.
Troisie`me partie
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Annexe A
Comple´ments sur les parame`tres
cosmologiques
A.1 E´quations de Friedmann
Nous nous plac¸ons donc dans le cadre d’un univers d’Einstein–De Sitter, homoge`ne et iso-
trope. Nous lui associons la me´trique de Friedmann–Lemaˆıtre–Robertson–Walker :
ds2 = dt2 − a(t)2
[
dr2
1− kr2 + r
2dθ2 + r2 sin2 θdϕ2
]
(A.1)
L’Univers est de´crit par les e´quations d’Einstein :
Rij − 1
2
Rgij = Gij = 8piGTij + Λgij (A.2)
ou` Rij est le tenseur de courbure et Tij le tenseur e´nergie–impulsion. Afin de rendre compte
des syme´tries de la me´trique, le tenseur e´nergie–impulsion doit eˆtre diagonal et pour rendre
compte de l’isotropie les composantes spatiales doivent eˆtre e´gales. La re´alisation la plus simple
de ces conditions, et obtenue en assimilant l’Univers a` un fluide parfait :
Tij = diag(ρ,−p,−p,−p) (A.3)
Les composantes du tenseur de Ricci, et le scalaire de Ricci ont pour expression :
R00 = −3 a¨
a
Rij = −
[
a¨
a
+ 2
(
a˙
a
)2
+ 2
k
a2
]
gµν
R = −6
[
a¨
a
+
(
a˙
a
)2
+
k
a2
]
Les e´quations d’Einstein (A.2) conduisent alors a` :
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R00 − 12Rg00 = 8piGT00 + Λg00
⇔ ( a˙a)2 + ka2 = 8piG3 ρ+ Λ3
en posant H = a˙/a, la seconde conduit a` la premie`re e´quation de Friedmann (1.2) :
H2 =
8piG
3
ρ+
Λ
3
− k
a2
En tenant compte alors de :
R11 − 12Rg11 = 8piGT11 + Λg11
⇔ 2 a¨a +
(
a˙
a
)2
+ k
a2
= −8piGp+ Λ (A.4)
et en retirant (A.4), on obtient la seconde (1.3) :
a¨
a
= −4piG
3
(ρ+ 3p) +
Λ
3
A.2 E´volution du facteur d’e´chelle
Nous suivons ici P. Pal [100] et de´finissons y = a/a0 et τ = H0(t− t0). On peut alors re´e´crire
(1.2) de la fac¸on suivante :
(
dy
dτ
)2
=
y2
H20
[
8piG
3
ρ0
y3
+
Λ
3
− k
y2a20
]
=
1
y
Ωm + y
2ΩΛ + Ωk
En utilisant (1.9), on obtient alors :(
dy
dτ
)2
= 1 +
(
1
y
− 1
)
Ωm + (y
2 − 1)ΩΛ (A.5)
c’est–a`–dire :
dτ =
dy√
1 +
(
1
y − 1
)
Ωm + (y2 − 1)ΩΛ
(A.6)
L’inte´gration de cette e´quation de l’instant t a` t0 conduit a` :
H0(t− t0) =
∫ y
0
dτ (A.7)
et permet donc d’exprimer y en fonction de H0(t− t0). Le re´sultat est repre´sente´ sur la figure
1.1.
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A.3 La distance de luminosite´
Nous pre´sentons ici le de´tail du calcul de la distance de luminosite´.
Une e´toile de luminosite´ L produit un flux φ = L/4pid2 a` la distance d dans un univers
euclidien. On ge´ne´ralise cette relation a` un univers quelconque en de´finissant la distance de
luminosite´ par :
dL ≡
√
L
4piφ
(A.8)
Afin de la calculer, il faut inte´grer l’intervalle parcouru par les photons entre la source et
l’observateur. Un photon se de´place sur une ge´ode´sique ds2 = 0, et donc avec le choix de la
me´trique Friedmann–Lemaˆıtre–Robertson–Walker (A.1) :
dt = a(t)dr/
√
1− kr2 (A.9)
La distance propre χ qu’il parcourt entre deux points situe´s a` 0 et r0 est donc :
χ =
∫ r0
0
dr√
1− kr2 =
∫ t0
0
dt
a(t)
=
1
a0
∫ t0
0
(1 + z)dt (A.10)
On reprend alors (A.6). La relation entre y et le redshift z, 1 + z ≡ a0/a = 1/y conduit a` :
dτ =
dz
1 + z
1√
(1 + z)2(1 + Ωmz)− z(2 + z)ΩΛ
(A.11)
c’est–a`–dire
1 + z =
dz
dτ
1√
(1 + z)2(1 + Ωmz)− z(2 + z)ΩΛ
(A.12)
En tenant compte de dτ = H0dt et en remplac¸ant (A.12) dans (A.10), on obtient :∫ r0
0
dr√
1− kr2 =
1
H0a0
∫ z
0
dz√
(1 + z)2(1 + Ωmz)− z(2 + z)ΩΛ
(A.13)
Le premier terme s’inte`gre en sinn−1(r0), ou` “sinn” signifie “sinh”, “sin” ou “Identite´” selon
que Ωk est positif, ne´gatif ou nul. Il en suit que :
r0 =
1
a0H0
1√|Ωk|sinn
[√
|Ωk|
∫ z
0
dz′√
(1 + z′)2(1 + Ωmz′)− z′(2 + z′)ΩΛ
]
(A.14)
Cette distance r0 est le rayon de la sphe`re comobile sur laquelle le rayonnement de la source
se re´partit uniforme´ment. (Elle est donc vue comme une sphe`re de rayon a0r0). Cependant,
les photons e´mis par la source sont de´cale´s vers le rouge et voient leur e´nergie diminue´e par
un facteur 1/(1 + z). L’intervalle de temps entre deux photons e´mis δte et de´tecte´s δt0 subit
e´galement la dilatation δt0 = (1 + z)δte, si bien que finalement :
φ =
L
4pia20r
2
0
1
(1 + z)2
. (A.15)
La distance de luminosite´ est alors dL = a0r0(1 + z), soit :
dL =
1
H0
1 + z√|Ωk|sinn
[√
|Ωk|
∫ z
0
dz′√
(1 + z′)2(1 + Ωmz′)− z′(2 + z′)ΩΛ
]
(A.16)
162 ANNEXE A. COMPLE´MENTS SUR LES PARAME`TRES COSMOLOGIQUES
θS
θI
DOS
DLS DOL
Rayons provenants
de la source
Image
Source
α
Lentille Observateur
Fig. A.1 – De´finition des parame`tres ge´ome´triques du calcul de l’effet de lentille gravitationnelle. La source
e´met un rayon lumineux qui est de´vie´ par la lentille. On parle e´galement de plan source et de plan de lentille.
A.4 Les lentilles gravitationnelles
Nous de´taillons ici quelques aspects techniques qui caracte´risent les observations de cisaille-
ment gravitationnel.
L’approximation des lentilles minces La de´viation d’un rayon lumineux par une e´toile
concerne le cas d’un objet de petite taille, c’est–a`–dire dont le potentiel gravitationnel est fai-
blement e´tendu devant le parcours total du photon et stationnaire durant leur interaction. C’est
ce qu’on entend par lentille mince, et tout se passe comme si l’interaction e´tait localise´e dans
un plan contenant l’e´toile et orthogonal a` la ligne de vise´e.
Cette approximation est–elle e´galement applicable au cas d’amas de galaxies, qui sont des
structures e´tendues et avec une dynamique interne ? Pour une distribution de masse e´tendue
de potentiel gravitationnel Φ, Weinberg [148] a montre´ que l’intervalle ds2 e´tait modifie´ par un
terme de l’ordre de Φ/c2. Pour un amas de masse typique M = 1015M et de rayon R = 1 Mpc,
le champ gravitationnel verifie Φ/c2 ' 10−5. On peut donc conside´rer le champ comme “faible”,
ce qui est la premie`re approximation des lentilles minces. D’autre part, le temps d’instabilite´
gravitationnelle d’un tel amas est de l’ordre de 109 ans, alors que son temps de traverse´e par un
photon est de l’ordre de 106 ans. Les distances des galaxies sources conside´re´es sont de l’ordre
du Gpc, tandis que les amas s’e´tendent sur l’ordre du Mpc. Le champ est donc stationnaire sur
la dure´e d’interaction avec le photon qui le traverse et l’e´paisseur de l’amas est petite devant le
trajet global du photon, ce qui permet d’appliquer la seconde approximation des lentilles minces.
En outre, la correction de l’intervalle ds2 e´tant faible, les angles de de´flections seront petits, d’ou`
le terme weak lensing.
L’e´quation des lentilles Afin de parame´trer les de´viations que nous allons e´tudier, nous
supposons que les photons se propagent suivant z, et nous choisissons deux vecteurs orthogonaux
(e1, e2) dans le plan tangent a` la sphe`re orthogonal a` z. Un angle θ du plan pourra donc eˆtre
conside´re´ comme un vecteur a` deux composantes dans ce plan. Les notations utilise´es par la
suite pour de´crire la de´viation par une lentille des rayons lumineux e´mis par une source vers un
observateur sont de´finies sur la figure A.1.
Soit une distribution de masse caracte´rise´e par une densite´ ρ. On de´finit alors, sa densite´
surfacique de masse dans le plan de la lentille comme :
Σ(ξ) =
∫
ρ(ξ, z)dz, (A.17)
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qui permet d’exprimer le potentiel gravitationnel projete´ g comme
g(ξ) = − 2G
DOL
∫
[−pi/2,pi/2]2
Σ(ξ′)(ξ − ξ′)
|ξ − ξ′|2 d
2ξ′. (A.18)
L’angle de de´viation α est alors donne´ par :
α =
2
c2
g. (A.19)
Dans l’approximation des petits angles, on a de plus
DOSθI = DOSθS +DLSα, (A.20)
ce qui nous ame`ne enfin a` la relation cherche´e entre θI , θS et le potentiel gravitationnel de
la lentille :
θI = θS +
DLS
DOS
2
c2
g
= θS +∇ξφ(θI), (A.21)
en de´finissant le potentiel de la lentille :
φ(ξ) = −4G
c2
DLS
DOSDOL
∫
[−pi/2,pi/2]2
Σ(ξ′)(ξ − ξ′)
|ξ − ξ′|2 d
2ξ′ (A.22)
Amplification et distortion Les e´quations pre´ce´dentes sont relatives a` une source ponc-
tuelle. Si maintenant on conside`re une source e´tendue, on doit conside´rer a` pre´sent des faisceaux
lumineux. La forme de ces faisceaux lumineux de brillance de surface f(θ) est caracte´rise´e dans
le plan (e1, e2) par le tenseur de l’intensite´ :
Iij =
∫
f(θ1, θ2)θiθj d
2θ (A.23)
La lentille en de´viant les photons du faisceau va alors le de´former, ce qu’on appelle le ci-
saillement. Cette de´formation est alors caracte´rise´e par la Jacobienne de la transformation (A.21)
dans le repe`re (e1, e2)
dθiS = A−1ij dθjI =
(
Iij − ∂φ
∂ξi
(θI)
)
dθjI . (A.24)
A = ∂θS/∂θI est la matrice d’amplification. Elle est syme´trique et s’exprime en fonction de
la convergence κ et du cisaillement γ = γ1 + iγ2 :
A−1 =
(
1− κ− γ1 −γ2
−γ2 1− κ+ γ1
)
(A.25)
Comme nous l’avons mentionne´ au paragraphe 2.3, c’est l’e´tude des ellipticite´s des images
qui permet de contraindre les parame`tres cosmologiques. Il faut donc tout d’abord quantifier
l’ellipticite´ d’une image. Celle–ci est donne´e par :
e =
(I11 − I22
Tr(I) ,
2I12
Tr(I)
)
(A.26)
La moyenne d’ensemble de e donne alors γ [66].
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Annexe B
Le Champ Scalaire Inflationnaire
L’objet de cette annexe est de montrer comment les mode`les les plus ge´ne´raux d’inflation
associe´e a` un champ scalaire en roulement lent conduisent naturellement a` des spectres de
perturbations scalaires et tensorielles invariant d’e´chelle, relie´s au potentiel V du champ. Nous
suivrons pour cela Peebles [104] et Liddle & Lyth [81]. Nous re´sumons les proprie´te´s dynamiques
du champ V et de´finissons les parame`tres de roulement lent, apre`s une courte revue de quelques
proprie´te´s ne´cessaires de l’analyse de Fourier.
B.1 Analyse de Fourier
Nous suivons ici Peacock [101]. On suppose que le champ se trouve dans une boˆıte de coˆte´
L. La de´composition usuelle de ces fluctuations en un point x de l’espace suivant des modes
indexe´s par leur vecteur d’onde k est alors :
F (x) =
∑
Fke
−i~k.~x (B.1)
Les conditions aux limites pe´riodiques imposent kx,y,z = nx,y,z2pi/L, avec nx,y,z entiers.
Supposons que la boˆıte devienne a` pre´sent arbitrairement large, l’identite´ pre´ce´dente se modifie
en faisant intervenir la densite´ d’e´tats dans l’espace des k :
F (x) =
(
L
2pi
)3 ∫
Fk(k)e
−i~k.~xd3k (B.2)
Fk(k) =
(
1
L
)3 ∫
F (x)e+ikxd3x (B.3)
On s’inte´resse a` pre´sent aux fluctuations du champ F , de telle sorte que F (x) = F0(x)+δ(x).
Les fluctuations δ e´tant ale´atoires, seules leurs caracte´ristiques statistiques sont acce´ssibles. On
de´finit alors le spectre de puissance de ces fluctuations comme e´tant leur variance :
P (k) ≡ 〈|δk|2〉 (B.4)
On de´finit e´galement la fonction de corre´lation des fluctuations :
ξ(~r) = 〈 δ(~x)δ(~x+ ~r) 〉 (B.5)
En de´composant en se´ri de Fourier δ, nous obtenons :
ξr =
(
L
2pi
)3 ∫
|δ~k|2e−i
~k.~rd3k (B.6)
c’est a` dire que la fonction de corre´lation des fluctuations du champ est la transforme´e de
Fourier du spectre de puissance.
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Dans le cadre d’un univers isotrope, aucune direction n’est privile´gie´e, et donc : 〈|δk|2〉 = |δk|2
et ξ peut alors s’exprimer sous la forme :
ξr =
(
L
2pi
)3 ∫
P (k)
sin kr
kr
4pik2dk (B.7)
On exprime ge´ne´ralement le spectre de puissance sous forme adimensionnelle, comme la
variance par ln k :
∆2(k) ≡ V
2pi
4pik3P (k) (B.8)
=
2
pi
k3
∫ ∞
0
ξ(r)
sin kr
kr
r2dr (B.9)
B.2 L’inflation, le Slow Roll
Supposons donc que l’Univers soit domine´ par un champ scalaire φ, de potentiel V . La densite´
de Lagrangien associe´e a` ce champ est alors :
L = 1
2
gij∂iφ∂jφ− V (φ) . (B.10)
La variation de l’action associe´e a` ce Lagrangien est donne´e par :
δS =
∫
δL √−gd4x
=
∫
gij∂iφ δ∂jφ− V ′(φ)δφ
√−gd4x
=
∫ (
∂j(−
√−ggij∂iφ)−
√−gV ′(φ)) δφ d4x
La notation “ ′ ” de´note une de´rivation par rapport a` φ. En appliquant le principe de
moindre action δS = 0, nous avons donc :
1√−g∂j(−
√−ggij∂iφ) + V ′(φ) = 0 (B.11)
Le choix de la me´trique de Friedmann–Lemaˆıtre–Robertson–Walker conduit a`
√−g = a3. On
fait alors l’hypothe`se physique supple´mentaire que le champ scalaire est suffisemment homoge`ne
pour que ses de´rive´es spatiales soient ne´gligeables devant sa de´rive´e temporelle. Ceci, applique´
a` (B.11) conduit a` :
0 =
1√−g∂0(−
√−gg00∂0φ) + V ′(φ)
=
1
a3
(
∂φ
∂t
∂a3
∂t
+ a3
∂2φ
∂t2
)
+ V ′(φ)
=
∂2φ
∂t2
+ 3H
∂φ
∂t
+ V ′(φ)
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que nous e´crirons plus commode´ment sous la forme
φ¨+ 3Hφ˙+ V ′(φ) = 0 (B.12)
Cette e´quation traduit la dynamique du champ scalaire φ, dans le cadre le plus ge´ne´ral des
the´ories inflationnaires.
Conside´rons a` pre´sent le tenseur e´nergie–impulsion associe´ a` φ. Celui–ci a pour expression
(voir par exemple [104], p. 263) :
Tij = ∂iφ∂jφ− 1
2
gij
[
gkl∂kφ∂lφ− 2V (φ)
]
(B.13)
Toujours sous l’hypothe`se d’homoge´ne´ite´ a` grande e´chelle de φ, ce tenseur e´nergie–impulsion
peut eˆtre approche´ par celui d’un fluide parfait Tij = diag(ρ,−p,−p,−p). En reprenant
Eq. (B.13), on obtient alors :
ρ =
1
2
(
φ˙2 + (∇φ)2 + 2V (φ)
)
−p =
(
∂φ
∂x1
)2
− 1
2
(
φ˙2 − (∇φ)2 − 2V (φ)
)
En ne´gligeant comme pre´ce´demment les de´rive´es spatiales devant la de´rive´e temporelle :
ρ =
1
2
φ˙2 + V (φ) (B.14)
p =
1
2
φ˙2 − V (φ) (B.15)
Dans ces conditions, l’e´quation du taux d’expansion (1.2) devient :
H2 =
8piG
3
[
1
2
φ˙2 + V (φ)
]
(B.16)
On fait alors l’hypothe`se de roulement lent, ie l’e´nergie cine´tique du champ est ne´gligeable
devant son potentiel φ˙2  V (φ) et φ¨ ' 0. Les e´quations (B.15) conduisent alors a` la condition
p ' −ρ, qui fait diverger l’inte´grale (1.11) et re´sout “le proble`me de l’horizon” (cf. Sect. 1.4).
Cette hypothe`se conduit e´galement a` :
H '
√
8piG
3
V (φ)
φ˙ = − V
′
3H
En de´rivant ces e´quations, nous obtenons alors :
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φ¨ = − 1
8piG
φ˙H
[
V ′′
V
− 1
2
(
V ′
V
)2]
(B.17)
Cette expression permet de de´finir les parame`tres de roulement lent  et η :
 =
1
16piG
(
V ′
V
)2
(B.18)
η =
1
8piG
[
V ′′
V
− 1
2
(
V ′
V
)2]
(B.19)
(B.20)
l’hypothe`se de roulement lent est alors consitante si  et η sont tous deux petits devant 1, ce
qui revient a` dire que la pente V ′ et la courbure V ′′ sont faibles devant le potentiel V lui–meˆme.
B.3 Spectre de puissance des perturbations
Nous allons a` pre´sent montrer comment l’e´quation du mouvement de l’inflaton, sous l’hy-
pothe`se du roulement lent, conduit naturellement a` un spectre de perturbation invariant
d’e´chelle. Pour cela, nous alllons e´tudier la dynamique des fluctuations quantiques de ce champ
scalaire.
φ¨+ 3Hφ˙+∇2φ+ dV
dφ
= 0 (B.21)
Rappelons que dans l’Univers en expansion, ∇2 = a−2∑ ∂2/∂x2i .
On suppose que l’Univers est suffisemment homoge`ne spatialement pour que l’on puisse
ne´gliger les de´rive´es spatiales devant la de´rive´e temporelle. Ainsi, les perturbations a` l’ho-
moge´ne´ite´ de φ peuvent eˆtre de´crites par :
φ(x, t) = φ(t) + δφ(x, t) (B.22)
Sous ces conditions, l’e´quation du mouvement de φ devient :
δ¨φ+ 3H ˙δφ+∇2φ = 0 (B.23)
La de´composition en modes de Fourier k des perturbations conduit alors a` :
¨δφk + 3H ˙δφk +
(
k
a
)2
δφk = 0 (B.24)
dont on cherche une solution sous forme d’onde plane :
δφk = ωke
−iEkt + ω∗ke
+iEkt (B.25)
Afin de re´soudre cette e´quation, un changement de variable se re´ve`le commode :
η = −e−Ht (B.26)
L’e´quation (B.24) devient alors :
d2δφk
dη2
− 2
η
dδφk
dη
+
k2
a2
δφk = 0 (B.27)
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C’est donc une e´quation line´aire scalaire sans second membre. Deux solutions inde´pendantes
suffisent donc a` ge´ne´rer une base de l’ensemble des solutions. En gardant a` l’esprit que pendant
cette phase inflationnaire, le parame`tre de Hubble H reste constant, on ve´rifie sans difficulte´
que
(−kη ± iH) exp(∓iηk/H) (B.28)
sont bien deux solutions inde´pendantes.
Ainsi, il existe deux constantes α, β = α∗ telles que :
δφk = α(−kη + iH)e−iηk/H + β(−kη − iH)e+iηk/H (B.29)
Cette forme fait bien apparaˆıtre δφk comme la superposition de deux modes k et −k, avec
les amplitudes ωk et ω
∗
k.
Il nous faut donc a` pre´sent de´terminer α, avec comme condition aux limites que l’on doit
retrouver, au debut de la phase d’inflation, la solution en espace plat statique, qui correspond a`
la solution de l’e´quation de Klein–Gordon. Avec la convention de normalisation de 1 particule
par unite´ de volume, celle–ci est :
ωk =
1√
2Ek
e−iEkt (B.30)
= (2k/a)−1/2e−ikt/a (B.31)
Il faut a` pre´sent tenir compte de l’expansion qui dilate le volume unitaire choisi d’un facteur
a3, ce qui donne finalement :
ωk = a
−3/2(2k/a)−1/2e−ikt/a (B.32)
Ainsi α = k−3/2/
√
2 et donc :
ωk =
H
(2k3)1/2
(
i+
k
aH
)
eik/aH (B.33)
Une fois loin de la sortie de l’horizon, k/aH devient ne´gligeable devant 1, et la variance des
fluctuations du champ devient donc :
|δφk|2 = |ωk|2 = H2/2k3
Et le spectre de puissance (cf. Eq. B.8) :
PS(k) =
1
2pi3
4pik3|δφk|2
=
(
H?
2pi
)2
(B.34)
ou` H? est e´value´ a` l’e´poque de sortie de l’horizon quand k = aH. On peut exprimer ceci en
fonction de la valeur du potentiel de l’inflation V et de sa valeur V? au moment ou` le mode k
sort de l’horizon [80] :
PS(k) =
32
75m6pl
(
V
V ′
)2
?
V? (B.35)
ou` mpl de´signe la masse de Planck mpl = 1.22 10
19 GeV. Dans le cas des perturbations
tensorielles, le spectre de puissance est donne´ par :
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PT (k) =
64pi
m2pl
(
H?
2pi
)2
(B.36)
On remarque que, dans les deux cas, les amplitudes des spectres de perturbations sont pro-
portionnelles au potentiel de l’inflation V? lorsque le mode k sort de l’horizon.
On parame`tre alors les spectres par une loi de puissance :
PS(k) = k
nS−1
PT (k) = k
nT
et on montre [80] les relations de consistence suivantes du mode`le :
nS − 1 = −6+ 2η (B.37)
nT = −2 (B.38)
r ≡ CT, tens2 /CT, scal2 ' 4pi = −2pinT (B.39)
nT = −1
7
r (B.40)
Annexe C
Harmoniques sphe´riques spinne´es
Cette annexe n’a pas pour but de pre´senter les harmoniques sphe´riques “classiques” et
“spinne´es” de manie`re comple`te. Le lecteur inte´resse´ par davantage de de´tails mathe´matiques
pourra consulter les re´fe´rences sur lesquelles nous nous appuyons :
- pour les harmoniques sphe´riques : Cohen–Tannoudji [19] ;
- pour les harmoniques sphe´riques spinne´es, Newman & Penrose [99] et Goldberg [37].
Nous essayons ici seulement de re´sumer les points essentiels de leur construction.
C.1 Harmoniques sphe´riques
On de´finit les polynoˆmes de Legendre par l’expression suivante pour l et m entiers,
0 ≤ m ≤ l :
Plm(cos θ) =
(−1)l
2ll!
(1− cos2 θ)m/2 d
l+m
d cosl+m θ
(1− cos2 θ)l (C.1)
On de´finit1 alors les harmoniques sphe´riques par −l ≤ m ≤ l :
Ylm(θ, φ) = (−1)
m+|m|
2
√
2l + 1
4pi
(l − |m|)!
(l + |m|)!Pl|m|(cos θ)e
imφ (C.2)
Ces fonctions forment un syste`me orthonorme´ :∫ 2pi
0
∫ pi
0
Y ∗l′m′(θ, φ)Ylm(θ, φ) sin θdθdφ = δll′δmm′ (C.3)
et complet :
∞∑
l=0
l∑
m=−l
Y ∗lm(θ
′, φ′)Ylm(θ, φ) sin θdθdφ =
1
sin θ
δφ−φ′δθ−θ′ (C.4)
C.2 Les matrices Dlm′m
Dans le cadre des observations de polarisation, on de´finit la direction d’observation nˆ(θ, φ)
et les angles de polarisation ψ dans une base orthogonale a` nˆ. Formellement, il faut de´crire la
rotation d’angle ψ autour de nˆ. Afin de relier cela aux harmoniques sphe´riques, il faut adopter
les angles d’Euler.
1Ces fonctions sont ge´ne´ralement introduites en tant que fonctions propres du moment cine´tique en me´canique
quantique, mais ont e´te´ de´finies ante´rieurement par Laplace, au facteur de phase arbitraire (−1)l pre`s.
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Soit un repe`re (xˆ, yˆ, zˆ) de centre O. Soit une rotation R de centre O et d’angles d’Euler
(φ, θ, ψ). Cela signifie que l’on effectue successivement les trois rotations suivantes :
(xˆ, yˆ, zˆ) R(zˆ, φ)−−−−→ (xˆ
′, yˆ′, zˆ′ = z) R(yˆ′, θ)−−−−−→ (xˆ
′′, yˆ′′ = yˆ′, zˆ′′) R(zˆ′′, ψ)−−−−−→ (Xˆ, Yˆ , Zˆ = zˆ
′′)
Soit alors nˆ une direction d’observation. Dans la base ayant subi la rotation R, cette direction
s’exprime par Nˆ . On de´finit alors un ensemble de matrices Dlmm′ par la relation :
Ylm(Nˆ) =
∑
m′
Ylm′(nˆ)D
l
m′m(R
−1(φ, θ, ψ)) (C.5)
Goldberg [37] montre alors l’e´galite´ suivante :
Dlm′m(φ, θ, ψ) =
[
(l +m)!(l −m)!
(l +m′)!(l −m′)!
]1/2
sin2l(θ/2)eimφeim
′ψ ×
∑
r
(−1)l+m′−r
(
l +m′
r
)(
l −m′
r −m−m′
)
(cotan(θ/2))2r−m−m
′
(C.6)
On a e´galement la proprie´te´ suivante :
Dl0m(φ, θ, 0) =
√
4pi
(2l + 1)
Ylm(θ, φ) (C.7)
C.3 Relations entre les moments cine´tiques et les matrices Dlm′m
L’ope´rateur moment cine´tique est de´fini par :
L = ~x× ~∇ (C.8)
Outre la projection sur Lz = ~L · ~z, on de´finit les deux ope´rateurs L± = Lx ± iLy, dont les
expressions sont :
Lz = −i ∂
∂φ
(C.9)
L± = e±iφ
[
± ∂
∂θ
+ i cotanθ
∂
∂φ
+
i
sin θ
∂
∂ψ
]
(C.10)
On a alors pour toute valeur de s :
L2Dl−sm = l(l + 1)D
l
−sm
LzD
l
−sm = mD
l
−sm
L±Dl−sm =
√
(l ∓m)(l ±m+ 1)Dl−sm±1 (C.11)
C.4 Harmoniques sphe´riques spinne´es
Nous nous plac¸ons dans le repe`re sphe´rique usuel (r, θ, φ), dont la base associe´e est note´e
(~x, ~y, ~z). Un point de la sphe`re est donc repe´re´ par un vecteur ~n(θ, φ). On de´finit alors en ce
point deux vecteurs unitaires (~e1, ~e2), tangents a` la sphe`re (donc orthogonaux a` ~n).
Une fonction sf(θ, φ, ~e1, ~e2) est dite de “spin s”, si lors d’une rotation directe d’un angle ψ
autour de ~n qui transforme (~e1, ~e2) en (~e1
′, ~e2′) elle se transforme suivant :
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sf(θ, φ, ~e1
′, ~e2′) = e−isψ sf(θ, φ, ~e1, ~e2) (C.12)
Par exemple, pour un vecteur arbitraire ~a de la sphe`re, les quantite´s ~a · ~e1 + i~a · ~e2, ~n · ~a et
~a · ~e1 − i~a · ~e2 sont de spin 1, 0 et -1 respectivement.
Remarque :
On note plus ge´ne´ralement sf(θ, φ), car la valeur de la fonction correspond a` la position sur la
sphe`re. Mais il faut bien garder a` l’esprit que cette valeur de´pend implicitement du choix d’une
base (~e1, ~e2) dans le plan tangent a` la sphe`re en ce point. Lorsque le choix de (~e1, ~e2) n’est
pas pre´cise´, cela signifie que l’on a pris les vecteurs (~eθ, ~eφ) qui de´finissent les me´ridiens et les
paralle`les de la sphe`re.
Harmoniques sphe´riques spinne´es
L’e´quation (C.6) montre que les Dlm′m sont de spin m
′. On peut de´finir les harmoniques
sphe´riques spinne´es par :
sYlm(θ, φ) ≡
√
2l + 1
4pi
Dl−sm(φ, θ, 0) (C.13)
C’est pour une rotation d’angle ψ autour du vecteur position ~n que le spin intervient. De
meˆme que nous avons de´fini la projection suivant z du moment cine´tique, nous pouvons de´finir
la projection du moment cine´tique suivant ~n, ainsi que deux ope´rateurs K± jouant le meˆme roˆle
que L±. Leur expression est alors :
Kz = i
∂
∂ψ
(C.14)
K± = −e∓iψ
[
∂
∂θ
− i cotanθ ∂
∂ψ
± i
sin θ
∂
∂φ
]
(C.15)
et leur action sur les Dl−sm :
K2Dl−sm = l(l + 1)D
l
−sm
KzD
l
−sm = sD
l
−sm
K±Dl−sm =
√
(l ∓ s)(l ± s+ 1)Dl−s±1m (C.16)
Dans le cas particulier de leur action sur Dl−sm, l’expression de K± se simplifie :
K± = −e∓iψ
[
∂
∂θ
− s cotanθ ± i
sin θ
∂
∂φ
]
= −e∓iψ(sin θ)s
[
∂
∂θ
± ı˙
sin θ
∂
∂φ
]
(sin θ)−s (C.17)
Dans le cas ou` ψ = 0, les ope´rateurs K± sont note´s 6 ∂, 6∂, on les appelle alors “ope´rateurs
cre´ation et annihilation de spin”, et leur action sur les sYlm est :
6∂ sYlm =
√
(l − s)(l + s+ 1) s+1Ylm
6∂ sYlm =
√
(l + s)(l − s+ 1) s−1Ylm
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L’e´quation (C.7) permet de relier les sYlm aux Ylm :
sYlm =
∣∣∣∣∣∣
√
(l−s)!
(l+s)! 6∂s Ylm (0 ≤ s ≤ l)
(−1)s
√
(l+s)!
(l−s)! 6∂s Ylm (−l ≤ s ≤ 0)
(C.18)
Les matrices Dlm′m forment un syste`me orthonorme´ complet, il en est de meˆme pour les
sYlm :
∫ 2pi
0
∫ pi
0
sY lm(θ, φ)sYl′m′(θ, φ) sin θdθdφ = δll′δmm′
∞∑
l=0
l∑
m=−l
sY lm(θ, φ)sYlm(θ,
′ φ′) sin θdθdφ = δφ−φ′δcos θ−cos θ′
Toute fonction de spin s sur la sphe`re peut donc eˆtre de´compose´e suivant la base des sYlm.
Pour conclure nous donnons la formule analytique de ces fonctions :
sYlm(θ, φ) = e
imφ
[
(l +m)!(l −m)!
(l + s)!(l − s)!
]1/2
sin2l(θ/2)× (C.19)
∑
r
(−)l−s−r+m
(
l + s
r
)(
l + s
r −m+ s
)
(cotan(θ/2))2r−m+s (C.20)
et quelques proprie´te´s supple´mentaires :
sY
∗
lm = (−1)s sYl−m (C.21)
6∂sYlm = [(l − s)(l + s+ 1)]1/2 s+1Ylm
¯6∂sYlm = −[(l + s)(l − s+ 1)]1/2 s−1Ylm
¯6∂ 6∂sYlm = −(l − s)(l + s+ 1) sYlm (C.22)
Annexe D
Spectres de puissance du CMB
Nous reprenons ici le calcul des estimateurs des spectres de puissance de tempe´rature et
de polarisation du CMB. Nous nous appuyons ici sur les articles [71] et [68] en adaptant les
conventions de normalisation des Ylm et les de´finitions de E et B utilise´es dans le reste de cet
expose´.
D.1 Spectres the´oriques
Afin d’e´tudier les anisotropies d’une fonction scalaire X de´finie sur la sphe`re, on proje`te ses
fluctuations sur la base des harmoniques sphe´riques :
δX(θ, φ) =
∞∑
l=0
l∑
m=−l
aXlmYlm(θ, φ) (D.1)
Si les fluctuations sont gaussiennes de moyenne nulle, toute l’information statistique est
donne´e par le spectre de puissance CXl de´fini par
〈aX∗lm al′m′〉 ≡ CXl δll′δmm′ (D.2)
Comme nous l’avons pre´sente´ au paragraphe 3.4, le CMB est repre´sente´ par trois observables
T , E, B, qui ont ces proprie´te´s, et qu’on caracte´rise donc par six spectres de puissance :
〈aT∗lmal′m′〉 ≡ CTl δll′δmm′
〈aE∗lmal′m′〉 ≡ CEl δll′δmm′
〈aB∗lmal′m′〉 ≡ CBl δll′δmm′
〈aT∗lmaEl′m′〉 ≡ CTEl δll′δmm′
〈aT∗lmaBl′m′〉 ≡ CTBl δll′δmm′
〈aE∗lmaBl′m′〉 ≡ CEBl δll′δmm′
(D.3)
Les perturbations de l’Univers primordial qui engendrent les anisotropies du CMB sont elles–
meˆmes des re´alisations ale´atoires : une the´orie ne peut pre´dire qu’a` tel endroit pre´cis de l’Univers
se trouvera un contraste donne´ de densite´ ; elle peut en revanche pre´dire la distribution statistique
de ce contraste. Il faut donc voir les de´finitions de “〈·〉” ci–dessus comme des moyennes prises
sur l’ensemble des re´alisations de ces perturbations, en d’autres termes sur un ensemble (infini)
d’Univers. Etant entendu qu’on ne peut e´tudier qu’un seul ciel, nous ne pouvons donc construire
que des estimateurs des CXl , en remplac¸ant la moyenne sur les re´alisations par une moyenne sur
les directions d’observations (hypothe`se d’ergodicite´).
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D.2 Estimateurs des spectres de puissance
Afin de ne pas alourdir les notations, nous pre´fe´rons expliciter le calcul des estimateurs et
eˆtre un peu moins synthe´tique que les articles de re´fe´rence. Nous supposons que la couverture
du ciel est comple`te, homoge`ne, que le bruit est de´corre´le´ du signal, et que les bruits de la
polarisation et de la tempe´rature sont e´galement de´corre´le´s.
D.2.1 Spectres CTl , C
E
l , C
B
l
Supposons que l’on dispose de la carte de taille N pour chacune des observables T , E et B.
Chaque pixel contient le signal convolue´ par le lobe de l’instrument et du bruit ν. L’effet d’un
lobe gaussien σb sur les a
X
lm se traduit dans l’espace des harmoniques sphe´riques par :
aXlm → aXlme−l
2σ2b/2 (D.4)
Conside´rons les fluctuations de tempe´rature. A partir d’une carte, on peut donc de´terminer :
amaplm ≡
∫
δTY ∗lmdΩ =
N∑
i=1
δTiYlm(θi, φi)
4pi
N
(D.5)
Chaque re´alisation d’univers conduit a` une carte diffe´rente, on de´finit donc la variance des
amaplm comme :
CT mapl ≡ 〈amap ∗lm amapl′m′ 〉 (D.6)
Suivant l’hypothe`se d’ergodicite´, on de´finit l’estimateur de cette quantite´ par :
ĈT mapl ≡
1
2l + 1
l∑
m=−l
|amaplm |2 . (D.7)
Calculons explicitement CT mapl :
CT mapl = 〈amap ∗lm amapl′m′ 〉
= 〈aT ∗lm aTl′m′〉e−l
2σ2b + 〈aν ∗lmaνl′m′〉
= CTl e
−l2σ2b + 〈aν ∗lmaνl′m′〉
Le terme de bruit se calcule comme suit :
〈aν ∗lmaνl′m′〉 = 〈
N∑
i=1
ν∗i Y
∗
lm(θi, φi)
4pi
N
N∑
j=1
νjYl′m′(θj , φj)
4pi
N
〉
=
4pi
N
N∑
i=1
N∑
j=1
〈ν∗i νj〉Y ∗lm(θi, φi)Yl′m′(θj , φj)
4pi
N
=
4pi
N
N∑
i=1
σ2pixY
∗
lm(θi, φi)Yl′m′(θi, φi)
4pi
N
=
4pi
N
σ2pixδll′δmm′ (D.8)
Donc :
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CT mapl = C
T
l e
−l2σ2b +
4piσ2pix
N
(D.9)
En posant w−1T = 4piσ
2
pix/N , on peut donc choisir l’estimateur :
ĈTl ≡
(
ĈT mapl − w−1T
)
el
2σ2b (D.10)
Cette expression se comprend bien intuitivement : tout d’abord, on calcule le spectre de
puissance de la carte, ensuite on soustrait le bruit, et enfin on tient compte de l’effet du lobe.
En remarquant que, puisque les alm sont gaussiens,
V ≡
l∑
m=−l
|amaplm |2/CT mapl (D.11)
suit une distribution de χ2 a` n = 2l+1 degre´s de liberte´, on a donc 〈V 〉 = n et 〈V 2〉 = 2n+n2.
Donc :
〈ĈTl 〉 =
∫
ĈTl (V )P (V )dV
=
∫ [
V
n
(
CTl + w
−1el
2σ2b
)
− w−1el2σ2b
]
P (V )dV
=
(
CTl + w
−1el
2σ2b
) 1
n
∫
V P (V )dV − w−1el2σ2b
∫
P (V )dV
= CTl (D.12)
L’estimateur est donc non biaise´. Sa covariance est alors donne´e par :
〈ĈTl
2
〉 − 〈ĈTl 〉2 =
∫ {
ĈTl
2
(V )− CT 2l
}
P (V )dV
=
∫ {(
V
n
[
CTl + w
−1el
2σ2b
]
− w−1el2σ2b
)2
− CT 2l
}
P (V )dV
=
∫ {
CT 2l
(
V 2
n
− 1
)
+ w−2e2l
2σ2b
(
V 2
n2
+ 1− 2V
n
)
+ 2CTl w
−1el
2σ2b
(
V 2
n2
− V
n
)}
P (V )dV
=
2
n
(
CTl + w
−1el
2σ2b
)2
(D.13)
Le choix des estimateurs et le calcul de la covariance sont analogues pour les spectres CEl et
CBl .
D.2.2 Spectres de puissance croise´s TE, TB, EB
Spectre TE
Nous nous inte´ressons donc au spectre de puissance de TE. Nous de´finissons l’estimateur
suivant :
̂
CTEmapl ≡
1
2l + 1
l∑
m=−l
aT map ∗lm a
Emap
lm (D.14)
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En reprenant le meˆme calcul qu’en (D.9), et en tenant compte du fait que les bruits de
tempe´rature et de polarisation sont suppose´s de´corre´le´s :
CTEmapl = 〈aT map ∗lm aEmaplm 〉 = CTEl e−l
2σ2b (D.15)
On choisit donc :
ĈTEl ≡ ̂CTEmapl el
2σ2b (D.16)
Cet estimateur est non biaise´. De´terminons alors sa variance. Rappelons que T et E e´tant
re´els, pour chacun d’eux a∗lm = (−1)mal−m. En outre, pour deux ensembles {xi}, {xj} de
variables gaussiennes, 〈x2ix2j 〉 = σ2iiσ2jj + 2σ2ij . Nous avons donc :
〈 ̂CTEmapl
2
〉 = 1
(2l + 1)2
∑
mm′
〈aT map ∗lm aEmaplm aT map ∗lm′ aEmaplm′ 〉
=
1
(2l + 1)2
∑
mm′
〈aT map ∗lm aEmaplm aT maplm′ aEmap ∗lm′ (−1)2m
′〉〉
=
1
(2l + 1)2
∑
mm′
[
〈aT map ∗lm aEmaplm aT maplm′ aEmap ∗lm′ 〉δmm′
+ 〈aT map ∗lm aEmaplm aT maplm′ aEmap ∗lm′ 〉(1− δmm′)
]
=
1
(2l + 1)2
[∑
m
〈|aT maplm |2|aEmaplm |2〉+
∑
mm′
CTEmap 2l (1− δmm′)
]
=
1
(2l + 1)2
[
(2l + 1)
(
CT mapl C
Emap
l + 2C
TEmap 2
l
)
+ (2l + 1)2CTEmap 2l − (2l + 1)CTEmap 2l
]
=
1
(2l + 1)2
[
(2l + 1)
(
CT mapl C
Emap
l + C
TEmap 2
l
)
+ (2l + 1)2CTEmap 2l
]
Donc :
〈 ̂CTEmapl
2
〉 − CTEmap 2l =
1
(2l + 1)
[
CTEmap 2l + C
T map
l C
Emap
l
]
=
1
(2l + 1)
[
CTE 2l e
−2l2σ2b +
(
CTl e
−l2σ2b + w−1T
)(
CEl e
−l2σ2b + w−1E
)]
et finalement :
〈ĈTEl
2
〉 − 〈ĈTEl 〉2 =
(
el
2σ2b
)2 [〈 ̂CTEmapl 2〉 − CTEmap 2l ]
=
1
2l + 1
[
CTE 2l +
(
CTl + w
−1
T e
l2σ2b
)(
CEl + w
−1
E e
l2σ2b
)]
(D.17)
Spectres TB, EB
Nous allons montrer que dans le cas ge´ne´ral, ces deux spectres sont nuls. Le calcul e´tant
identique dans les deux cas, nous notons X la variable T ou E.
Par de´finition :
CXBL ≡ 〈aX ∗lm aBlm〉 (D.18)
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La tempe´rature e´tant re´elle, aT ∗lm = a
T
lm et d’apre`s C.21 : a
∗
2,lm = a−2,l−m. Donc :
aB ∗lm =
[
i
2
(a2,lm − a−2,lm)
]∗
= aBl−m (D.19)
Ainsi :
〈aX ∗lm aBlm〉 = 〈aXl−maB ∗l−m〉 = 〈aXlmaB ∗lm 〉 (D.20)
et donc :
CXBL =
1
2
[〈aX ∗lm aBlm〉+ 〈aXlmaB ∗lm 〉] (D.21)
Calculons a` pre´sent chacun de ces termes se´pare´ment :
〈aX ∗lm aBlm〉 =
1
2l + 1
[
l∑
m=0
aX ∗lm (a2,lm − a−2,lm) +
l∑
m=1
aX ∗l−m(a2,l−m − a−2,l−m)
]
=
1
2l + 1
[
l∑
m=0
aX ∗lm (a2,lm − a−2,lm)−
l∑
m=1
aXlm(a
∗
2,lm − a∗−2,lm)
]
(D.22)
= A+B
〈aXlmaB ∗lm 〉 =
1
2l + 1
[
l∑
m=0
aXlm(a
∗
2,lm − a∗−2,lm) +
l∑
m=1
aXl−m(a
∗
2,l−m − a∗−2,l−m)
]
=
1
2l + 1
[
l∑
m=0
aXl−m(a−2,l−m − a2,l−m)−
l∑
m=1
aX ∗lm (a−2,lm − a2,lm)
]
(D.23)
= C +D
On a alors :
A+D = aX ∗l0 (a2,l0 − a−2,l0)
B + C = aXl0(a−2,l0 − a2,l0)
et comme aX ∗l0 = a
X
l0 puisque X est re´el, C
XB
L = 0.
D.2.3 Couverture incomple`te du ciel
Dans le cas ge´ne´ral, une expe´rience va soit observer une partie limite´e du ciel, soit observer
tout le ciel mais n’en retenir qu’une partie pour la de´termination des spectres (par exemple en
coupant la Galaxie). La couverture incomple`te du ciel va introduire des corre´lations entre les
modes, puisque la coupure dans l’espace re´el (sur la carte) se traduit par une convolution dans
l’espace des harmoniques sphe´riques. Une coupure de ciel dont θ est la plus petite dimension
a donc deux effets : elle rend impossible la de´termination des modes l ≤ 180/θ et ne permet
pas d’avoir les mesures inde´pendantes de modes espace´s de moins de δl ≤ θ/180. De plus, elle
augmente la variance des estimateurs d’un facteur 1/
√
fsky.
Le calcul exact de l’effet de coupure du ciel sur la pre´cision de la de´termination des Cl
de´pend de la forme pre´cise de la partie couverte. On en trouve toutefois une expression approche´e
[68, 154] :
σCl =
√
2
(2l + 1)fsky
[
Cl + w
−1e−l
2σ2b
]
(D.24)
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Plusieurs remarques s’imposent. Tout d’abord, le terme w−1 est de´termine´ par l’e´quation
(D.8), qui n’est vraie que si on la calcule sur tout le ciel, sans quoi nous ne disposons plus des
relations de fermeture des harmoniques sphe´riques. Il faut donc comprendre que le terme de bruit
w−1, meˆme dans le cas d’une couverture incomple`te de ciel, est calcule´ comme s’il s’appliquait
a` une couverture comple`te. On peut expliciter ceci de la fac¸on suivante.
Soit une expe´rience de sensibilite´ en intensite´1 sT [µK.sec
1/2], qui observe une fraction de
ciel fsky pendant un temps tobs. Pour une carte comple`te de N pixels, la portion observe´e
effectivement par l’expe´rience est Npix = fskyN . La sensibilite´ par pixel est :
σ2pix =
s2
tpix
=
s2TNpix
tobs
(D.25)
Le terme de bruit est alors :
w−1 ≡ 4piσ
2
pix
N
=
4pis2TNpix
tobsN
= fsky
4pis2T
tobs
D’ou` l’on tire finalement les expressions suivantes pour les estimateurs du paragraphe
pre´ce´dent (X = T,E,B) :
σ(ĈXl ) =
√
2
(2l + 1)fsky
[
CXl + w
−1
X e
l2σ2b
]
=
√
2
(2l + 1)fsky
[
CXl + fsky
4pis2X
tobs
el
2σ2b
]
(D.26)
Cependant, cette expression n’est pas correcte. En effet, elle ne distingue par la fraction
de ciel observe´, qui avec le temps d’observation de´termine la sensibilite´ par pixel w−1, de la
fraction de ciel utilise´ pour le calcul des Cl.telle quelle, elle conduit au re´sultat que le terme de
bruit instrumental diminue en f
1/2
sky toutes choses e´gales par ailleurs, ce qui signifie qu’on aurait
inte´reˆt a` n’analyser qu’une partie de la carte obseve´e, la plus petite possible... Afin de distinguer
la couverture de ciel fsky qui conditionne la redondance et donc le bruit par pixel, de la fraction
de ciel fcut utilise´e pour le calcul des Cl, nous proposons les formulations suivantes :
σ(ĈXl ) =
√
2
(2l + 1)fcut
[
CXl + fsky
4pis2X
tobs
el
2σ2b
]
(D.27)
et
σ(ĈTEl ) =
√
1
(2l + 1)fcut
[
CTE 2l +
(
CTl + w
−1
T e
l2σ2b
)(
CEl + w
−1
E e
l2σ2b
)]1/2
=
√
1
(2l + 1)fcut
[
CTE 2l +
(
CTl + fsky
4pis2T
tobs
el
2σ2b
)(
CEl + fsky
4pis2E
tobs
el
2σ2b
)]1/2
(D.28)
Le fait que cette distinction n’ait pas e´te´ propose´e auparavant tient probablement au fait qu’a`
chaque fois que ces formules ont e´te´ utilise´es pour estimer des ordres de grandeur, les auteurs
supposaient que toute la fraction de ciel couverte e´tait utilise´e, soit fcut = fsky.
1La sensibilite´ a` la polarisation est sE,B =
√
2sT .
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D.2.4 Moyennage des Cl par bandes de largeur ∆l
En pratique, on ne pre´sente pas les spectres de Cl pour chaque l, mais plutoˆt Cb, le “Cl
moyen” pris sur L modes. Comment estime–t–on l’incertitude sur ce Cb ?
Si les modes sont inde´pendants, on fait simplement la moyenne, et les e´carts types (D.27)
et (D.28) sont multiplie´s par 1/
√
L. Cependant, de`s lors que l’on ne couvre pas tout le ciel, les
modes sont ne´cessairement corre´le´s sur ∆l = 1/
√
fsky, et faire la moyenne comme pre´ce´demment
n’est plus correct. Ceci est d’ailleurs note´ par Tegmark [135], qui propose quand meˆme la relation
aproche´e suivante, mais en se restreignant pour L ∆l :
σ(ĈXl ) =
√
2
(2l + 1)fskyL
[
CXl + fsky
4pis2X
tobs
el
2σ2b
]
(D.29)
Dans le meˆme ordre d’ide´es, nous proposons la formule suivante, qui nous paraˆıt plus proche
de la re´alite´, applicable pour toute largeur de bande L :
σ(ĈXl ) =
√
2∆l
(2l + 1)fcutL
[
CXl + fsky
4pis2X
tobs
el
2σ2b
]
(D.30)
ou` ∆l = 1./
√
fcut. Le re´sultat est proche de celui de Tegmark de`s que l’on est sous son
hypothe`se L  ∆l, mais la ponde´ration supple´mentaire par ∆l corrige le fait que les modes
ne sont pas inde´pendants. Nous introduisons e´galement la distinction entre la fraction de ciel
observe´e fsky et la fraction de ciel fcut utilise´e pour le calcul.
A notre connaissance, aucune relation exacte analytique simple n’a e´te´ publie´e a` ce jour.
Pour un calcul exact semi–analytique, le cas est traite´ par les auteurs de MASTER [52].
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Annexe E
Parame`tres de Stokes de la Diffusion
Thomson
Nous allons de´tailler ici le calcul qui me`ne au re´sultat (3.28). Nous laissons de coˆte´ les
constantes de normalisations des Ylm pour ne pas alourdir les notations. Le but est de montrer
que seuls les quadrupoles contribuent a` Q et U . Nous faisons e´galement figurer le calcul de I.
E.1 Calcul de I
I =
∫ θ=pi
θ=0
∫ φ=2pi
φ=0
Ylm(θ, φ)(1 + cos
2 θ) sin θdθdφ (E.1)
Il est clair que l’inte´gration sur φ donne 0 si m 6= 0. Conside´rons alors l’inte´gration sur θ :
I =
∫ pi
0
dl
d cosl θ
(1− cos2 θ)l(1 + cos2 θ) sin θdθ (E.2)
On peut alors faire le changement de variable x = cos θ :
I =
∫ 1
−1
dl
dxl
(1− x2)l(1 + x2)dx (E.3)
Dans le cas ou` l est impair, le polynome d
l
dxl
(1− x2)l est impair, et son inte´grale sur [−1, 1]
est alors nulle.
Les termes d’ordre multipolaire impair ne contribuent pas a` l’intensite´ vue par
l’observateur.
Conside´rons a` pre´sent le cas ou` l ≥ 4. Deux inte´grations par partie successives conduisent
ainsi a` :
I =
[
dl−1
dxl−1
(1− x2)l(1 + x2)
]1
−1
−
[
dl−2
dxl−2
(1− x2)l × 2
]1
−1
+ 2
[
dl−3
dxl−3
(1− x2)l
]1
−1
(E.4)
En appliquant alors le fait que pour deux fonctions f(x) et g(x), et pour un entier l :
dl
dxl
(fg) =
l∑
k=0
Ckl f
(k)g(n−k) (E.5)
On constate que chaque crochet s’annule car il reste au moins un terme (1− x2) en facteur.
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Les termes d’ordre multipolaire supe´rieur ou` e´gal a` 4 ne contribuent pas a`
l’intensite´ vue par l’observateur.
Il ne reste donc plus qu’a` calculer les contributions de Y00 et Y20.
Nous avons donc :
Y00(θ, φ) =
1√
4pi
Y20(θ, φ) =
1
2
√
5
4pi
(3 cos2 θ − 1)
Ainsi : ∫ 2pi
0
∫ pi
0
Y00(1 + cos
2 θ) sin θdθ =
2pi√
4pi
∫ 1
−1
(1 + x2)dx =
8
3
√
pi (E.6)
∫ 2pi
0
∫ pi
0
Y20(1 + cos
2 θ) sin θdθ = 2pi
∫ 1
−1
(1 + x2)(3x2 − 1)dx = 4
3
√
pi
5
(E.7)
Finalement :
I =
3σT
16pi
∫
I ′(θ, φ)(1 + cos2 θ)dΩ
=
3σT
16pi
∫
[a00Y00 + a20Y20] (1 + cos
2 θ)dΩ
=
3σT
16pi
[
8
3
√
pia00 +
4
3
√
pi
5
a20
]
E.2 Calcul de Q et U
Il nous faut cette fois–ci calculer :∫ θ=pi
θ=0
∫ φ=2pi
φ=0
Ylm(θ, φ) sin
2 θ cos 2φ sin θdθdφ (E.8)
et ∫ θ=pi
θ=0
∫ φ=2pi
φ=0
Ylm(θ, φ) sin
2 θ sin 2φ sin θdθdφ (E.9)
Nous ne de´taillerons que le calcul de Q, le calcul de U e´tant tre`s similaire. Le terme portant
sur φ est alors :
∫ 2pi
0
eimφ cos 2φ dφ =
∫ 2pi
0
(
1
2
[cos(m+ 2)φ+ cos(m− 2)φ]
+ i
1
2
[sin(m+ 2)φ+ sin(m− 2)φ]
)
dφ
La partie imaginaire de cette inte´grale est donc nulle pour tout m, la partie re´elle est non
nulle pour m = ±2 et vaut pi. Seules les Yl2 (Yl−2) contribuent a` Q (U). L’argument sur
la parite´ du polynome tient encore pour l’inte´grale sur θ et assure que pour tout l impair,
l’inte´grale sur θ s’annule. Ces deux re´sultats font qu’on peut se restreindre par la suite aux
l ≥ 2 et pairs. Supposons alors que l ≥ 4 :
E.2. CALCUL DE Q ET U 185
∫ pi
0
sin2 θ(1− cos2 θ) d
l+2
d cosl+2 θ
(1− cos2θ)l sin θdθ =
∫ 1
−1
(1− x2)2 d
l+2
dxl+2
(1− x2)ldx (E.10)
Nous pouvons alors effectuer 5 inte´grations par parties successives, et transformer l’e´quation
pre´ce´dente en : ∫ 1
−1
dl−3
dxl−3
(1− x2)ldx (E.11)
Ainsi, de`s lors que l ≥ 4, cette inte´grale s’annule comme pour le calcul de I.
La seule composante multipolaire du rayonnement incident qui ge´ne`re de la
polarisation(Q ou U non nuls), est celle qui se projette sur Y2±2.
Nous avons :
Y22(θ, φ) =
√
15
32pi
sin2 θei2φ
donc : ∫ 2pi
0
∫ pi
0
Y22(θ, φ) sin
2 θ cos 2φ sin θdθdφ =
√
15
32pi
pi
∫ pi
0
sin5 θdθ (E.12)
Finalement :
Q =
3σT
8pi
Re
[∫
I ′(θ, φ) cos(2φ)dΩ
]
=
3σT
8pi
√
2pi
15
Re[a22] (E.13)
U =
3σT
8pi
Re
[∫
I ′(θ, φ) sin(2φ)dΩ
]
= −3σT
8pi
√
2pi
15
Im[a22] (E.14)
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Annexe F
Intercalibration sur les profils
galactiques
Nous pre´sentons ici les points clefs du formalisme de la me´thode d’intercalibration sur les
profils galactiques. Tous les de´tails sur son imple´mentation, sa validation et ses performances
sont explicite´s dans [117, 118].
Description de la me´thode
Soient s1(b), . . . , sN (b) les profils galactiques des N bolome`tres que l’on de´sire intercalibrer,
b e´tant l’indice du canal du profil. Soit s(b) le profil moyen et nj(b) le bruit associe´ a` chaque
profil que l’on suppose blanc et gaussien de variance σj(b), on a alors
sj(b) = αjs(b) + nj(b), (F.1)
et :
χ2 =
N∑
j=1
B∑
b=1
(αjs(b)− sj(b))2
σj(b)2
(F.2)
La minimisation de χ2 par rapport aux αj et au profil moyen s conduit aux relations sui-
vantes :
s(b) =
N∑
j=1
αjsj(b)
σj(b)2
/
N∑
j=1
α2j
σj(b)2
αk =
B∑
b=1
s(b)sk(b)
σk(b)2
/
B∑
b=1
s(b)2
σk(b)2
Ce syste`me est alors re´solu par ite´ration en partant d’un jeu initial d’αj qui donne un premier
profil moyen. Celui–ci permet d’estimer un nouveau jeu de αj et ainsi de suite. La convergence
est rapide (moins de 10 iterations). Les re´sultats de cet algorithme ont e´te´ compare´es a` ceux
obtenus a` partir des routines standard de la CERNLIB et sont en remarquable accord.
Enfin, il faut noter que le χ2 (F.2) est invariant sous la transformation :
sj(b) → β × s(b)
αj → αj/β,
(F.3)
ce qui suppose que l’on fixe un des bolome`tres comme re´fe´rence en forc¸ant sont coefficient α
a` 1. Les re´sultats de l’algorithme sont inde´pendants du choix de cette re´fe´rence.
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Annexe G
Relations usuelles sur les parame`tres
de Stokes
Nous de´taillons ici les calculs que nous avons passe´ sous silence au paragraphe 7.3.1 pour ne
pas alourdir le texte.
G.1 Cas ide´al
Conside´rons un pixel p. Supposons que le bruit des nb de´tecteurs soit blanc et identique de
de´viation standard σ. Supposons que les orientations des bolome`tres soient dans une configura-
tion ide´ale et couvrent 180◦. Supposons e´galement que chaque de´tecteur voit le pixel un meˆme
nombre de fois n/nb. Rappelons que ces deux dernie`res hypothe`ses assurent que les termes en
sommes de cosinus et sinus s’annulent. Dans ce cas, les e´quations (7.15) et (7.16) deviennent :
ATpN−1p Ap =
1
σ2
 n 0 00 n2 0
0 0 n2
 (G.1)
ATpN−1p Mp =
1
σ2

∑
mi∑
cos 2αi mi∑
sin 2αi mi
 (G.2)
d’ou` on tire l’estimation Sˆ de la polarisation :
Sˆ =
 1/n
∑
mi
2/n
∑
cos 2αi mi
2/n
∑
sin 2αi mi
 (G.3)
et donc :
Iˆ =
1
n
∑
i
(I +Q cos 2αi + U sin 2αi + ni)
=
1
n
(∑
i
I +Q
∑
i
cos 2αi + U
∑
i
sin 2αi +
∑
i
ni
)
=
1
n
× nI +Q× 0 + U × 0 + 1
n
∑
i
ni
= I +
1
n
∑
i
ni
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et
Qˆ =
2
n
∑
i
cos 2αi(I +Q cos 2αi + U sin 2αi + ni)
=
2
n
(∑
i
I cos 2αi +Q
∑
i
cos2 2αi + U
∑
i
cos 2αi sin 2αi +
∑
i
cos 2αini
)
=
2
n
(
I × 0 +Q
∑
i
1 + cos 4αi
2
+ U × 1
2
∑
i
sin 4αi +
∑
i
cos 2αini
)
=
2
n
×Q× n
2
+
2
n
∑
i
cos 2αini
avec un calcul similaire pour U . On voit donc que l’estimateur est non biaise´. D’autre part,
l’erreur sur (I,Q,U) se de´duit directement des termes de la matrice de covariance (G.1) ou des
calculs de Sˆ :
σI = σ/
√
n
σQ,U =
√
2σ/
√
n
G.2 Cas ou` un de´tecteur est hors–service
Supposons pour fixer les ide´es que ce soit le bolome`tre 1. Alors par exemple :
nb∑
i=2
cos 2αi =
nb∑
i=1
cos 2αi − cos 2α1
Donc la matrice de covariance devient :
ATpN−1p Ap =
1
σ2
 (nb − 1)
n
nb
− nnb cos 2α1 −
n
nb
sin 2α1
− nnb cos 2α1
1
2
n(nb−1)
nb
− 12 nnb cos 4α1 −
1
2
n
nb
sin 4α1
− nnb sin 2α1 −
1
2
n
nb
sin 4α1
1
2
n(nb−1)
nb
− 12 nnb sin 4α1

Les termes hors–diagonale e´tant non nuls, cela signifie que les parame`tres (I,Q,U)
de´termine´s sont corre´le´s.
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